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INTRODUCTION
Introduction 2
C'etait en 1964. Arno A. Penzias et Robert W. Wilson, des laboratoires Bell, uti-
lisaient la plus sensible des antennes radio de l'epoque pour des travaux de recherche
sur la communication par satellite. Contre toute attente, ils decouvrirent un signal
parasite d'origine inexplicable, provenant de toutes les directions du ciel et constant
dans le temps. Apres avoir reexamine soigneusement toutes les sources possibles de
bruit (Voie Lactee, Soleil, defauts de connection dans l'antenne et me^me guano de
pigeon), le signal persistait, un an apres. La nouvelle s'est repandue lorsque Penzias
discuta de cet exces de temperature avec Bernard Burke, du M.I.T. Ce dernier avait
entendu parler des travaux de P.J.E. Peebles du groupe de R.H. Dicke a Princeton
sur le rayonnement dans l'univers.

A cette epoque, ils etudiaient un modele d'univers
oscillant avec une phase tres dense et tres chaude. Ils pensaient que si le rayonnement
present a cette epoque etait suÆsamment intense, alors il devrait e^tre observable au-
jourd'hui | ils calculerent que l'univers devrait e^tre rempli d'un rayonnement de corps
noir d'une temperature de l'ordre de 10 K. La collaboration entre Penzias, Wilson et
le groupe de Princeton donna naissance a deux lettres dans la revue Astrophysical
Journal Letters ; voici un extrait de celle de Penzias & Wilson (1965), annoncant leur
decouverte :
A MEASUREMENT OF EXCESS ANTENNA
TEMPERATURE AT 4080 Mc/s
Measurements of the eective zenith noise temperature
of the 20-foot horn-reector antenna at the Crawford Hill
Laboratory, Holmdel, New Jersey, at 4080 Mc/s have yiel-
ded a value of about 3.5 K higher than expected. This
excess temperature is, within the limits of our observa-
tions, isotropic, unpolarized, and free from seasonal varia-
tions (July, 1964 | April, 1965). A possible explanation
for the observed excess noise temperature is the one given
by Dicke et al. (1965) in a companion letter in this issue.
L'article de Dicke et de ses collaborateurs explique la provenance de ce rayonne-
ment dans le cadre d'un univers en expansion a partir d'un etat tres dense et tres
chaud. La decouverte de ce rayonnement fossile (qui se trouve dans le domaine sub-
millimetrique) a fait la \une" du New York Times du 21 mai 1965.
Depuis, de tres nombreuses experiences dediees a la detection de ce rayonnement ont
ete mises en place pour conrmer les mesures de Penzias et Wilson, avec succes :
l'univers est rempli d'un rayonnement de corps noir a une temperature d'environ 3 K.
La premiere prediction theorique de ce rayonnement est due a Gamow (1948) puis a
Alpher & Herman (1948). Ainsi prirent n, de facon pratiquement denitive, les luttes
intestines entre les partisans du modele de l'etat stationnaire (Hoyle notamment) et
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Fig. 0.1: Penzias et Wilson en 1964, devant l'antenne des laboratoires Bell avec laquelle ils
ont decouvert le CMB.
ceux du Big-Bang (Gamow). Les inquietudes qu'avait Fred Hoyle quand il declarait
en 1955 dans \Frontieres de l'astronomie" : \Il est suspect que dans ce modele d'ex-
plosion aucune relique d'un etat superdense de l'univers ne puisse e^tre trouvee.", sont
donc levees, et sa theorie | deja malmenee | perdait de plus en plus de credibilite
au prot de celle du Big-Bang. Pour cette raison, nous nous placerons dans la suite
exclusivement dans le cadre de la theorie du Big-Bang.
Une trentaine d'annees s'est ecoulee depuis la decouverte du rayonnement fossile
et le nombre d'experiences de tous types (au sol, en ballon ou embarquees a bord
d'un satellite) ne cesse de s'accro^tre. Cet engouement pour l'etude du CMB (c'est
l'acronyme anglais de Cosmic Microwave Background, que nous utiliserons toujours
dans la suite) est justie : ayant ete emis quelques centaines de milliers d'annees apres
le Big-Bang, il contient une tres grande quantite d'informations sur les conditions qui
regnaient a cette epoque, comme, par exemple, la densite de baryons, la densite de
photons, la densite de matiere noire... Les premieres observations sur de grandes
portions de ciel ont montre que ce rayonnement est tres homogene : les uctuations
de temperature ne sont que de 10
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en valeur relative, mais c'est justement dans ces
uctuations qu'est inscrite toute la physique de l'univers tel qu'il etait il y a une
quinzaine de milliards d'annees. C'est pourquoi la mesure precise des uctuations du
CMB permet de contraindre tres fortement les dierents modeles cosmologiques en
competition pour expliquer la formation des structures.
La premiere partie de cette these decrit certains aspects essentiels du modele
standard ; dans un premier temps, nous nous restreindrons a decrire un univers rigou-
reusement homogene et isotrope. Nous presenterons la relativite generale, le lien entre
matiere et energie d'une part et geometrie de l'univers d'autre part et les parametres
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importants utilises pour caracteriser notre univers, dits \parametres cosmologiques".
Nous elargirons ensuite notre propos pour considerer des petites inhomogeneites,
necessaires pour rendre compte des observations. Nous aborderons le probleme de
la generation de ces inhomogeneites puis etudierons leur evolution dans un univers
dynamique ; ces inhomogeneites se couplent au rayonnement et se traduisent en uc-
tuations dans sa temperature, celles que nous observons dans le CMB. On s'attend
a ce que ce rayonnement soit polarise. Nous montrerons pour quelle raison il en est
ainsi et nous denirons les parametres de Stokes, qui permettent de la quantier.
Les proprietes de symetrie des parametres de Stokes nous amenerons a introduire les
champs de polarisation E et B : ce sont eux que l'on utilise lorsque l'on veut extraire
la physique contenue dans la polarisation du CMB.
Pour acceder a cette information, il faut faire une etude statistique des cartes de
temperature et de polarisation. l'Intermede A explique comment proceder et nous
decrirons les methodes et les outils que nous avons developpes pour y parvenir.
Nous aborderons ensuite un aspect plus instrumental. Nous verrons comment se fait la
mesure de la polarisation et montrerons qu'il existe des congurations optimales pour
mesurer les parametres de Stokes. Ces congurations, moyennant certaines hypotheses
sur les detecteurs, assurent que les erreurs sur les parametres de Stokes sont minimales
et decorrelees. Ceci constitue l'Intermede B.
La deuxieme partie concerne le traitement du bruit basses frequences. Aux detec-
teurs courramment utilises dans les experiences CMB, par exemple les bolometres ou
les HEMT (High Electron Mobility Transistor), est souvent associe un bruit basses
frequences, provenant essentiellement de l'electronique de lecture des detecteurs et
de uctuations thermiques. Nous verrons que la puissance de ce bruit est trop im-
portante pour la negliger. Elle reduit considerablement la sensibilite de l'instrument
et des methodes doivent e^tre inventees pour le soustraire eÆcacement. Dans le cas
d'instruments balayant le ciel en decrivant des cercles, nous proposons une methode










1.1 Le principe cosmologique
L'hypothese la plus simple que l'on puisse faire sur l'univers consiste a dire qu'il est
homogene (invariance par translation) et isotrope (invariance par rotation) a grande
echelle : c'est le principe cosmologique. Quelque soit la direction dans laquelle on
regarde, on constate que l'univers est statistiquement identique. Il est bien evident
qu'a petite echelle l'univers est loin de l'homogeneite. C'est en partie pour verier ce
principe que des equipes sondent l'univers sur des distances de plus en plus grandes.
Si, sur des echelles de l'ordre de 100 Mpc les galaxies semblent reparties de facon
Fig. 1.1: Repartition de 2 millions de galaxies autour du po^le Sud galactique. La




correspondant a 1=10 du ciel. La
qualite des mesures permet de sonder jusqu'a 1 Gpc environ.(APM survey. Steve
Maddox, Will Sutherland, George Efstathiou and Jon Loveday, Astrophysics Dept,
Oxford University).
inhomogene suivant une structure lamentaire, il n'en est plus de me^me aux echelles
de l'ordre du Gpc (et au-dela). Les catalogues de galaxies se completent gra^ce a des
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collaborations comme le SDSS (\Sloan Digital Sky Survey") ou le 2dF (\2 degrees
Fields"). L'univers est sonde sur des distances de plus en plus profondes et nous nous
rapprochons de plus en plus vers une distribution homogene des galaxies. L'uniformite
est bien plus agrante si l'on considere une carte du ciel du CMB, correspondant a
une distance superieure a 6 Gpc : la temperature du ciel est la me^me quelque soit la
ligne de visee a 10
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pres (voir Fig. 1.1). D'un point de vue theorique, l'acceptation
de ce principe reduit considerablement le nombre de cosmologies possibles. La theorie
Fig. 1.2: Le rayonnement fossile, en faveur du principe cosmologique. Cette carte
est celle du rayonnement fossile, avec une echelle lineaire de couleurs telle que le
noir vaut 0 et le gris 2.73. C'est une image de l'univers tel qu'il etait quelques
centaines de milliers d'annees apres le Big-Bang, correspondant a une distance
de quelques Gpc par rapport a nous. Les uctuations ne sont que de quelques
centiemes de milliemes autour de 2.73 et sont invisibles ici, ce qui constitue l'un
des arguments les plus forts en faveur du principe cosmologique.
utilisee pour decrire l'evolution de l'univers est la relativite generale. Nous allons en
voir certains aspects dans la section suivante.
1.2 La relativite
Dans la theorie du Big-Bang, l'univers a ete, dans sa jeunesse, tres dense.

A cette
epoque, me^mes les forces a tres courte portee ont eu une inuence sur sa structure.
Cependant, cette periode a peu dure par rapport a son a^ge total. Les interactions a
longue portee sont celles qui etaient, sont et seront dominantes. Ce sont celles-ci qui
determinent la structure et l'evolution de l'univers. Or des 4 interactions fondamen-
tales, seules 2 sont a grande portee : la gravitation et l'electromagnetisme. Les forces
nucleaires faibles et fortes sont a courte portee et ne peuvent donc jouer aucun ro^le sur
l'evolution de l'univers a grande echelle. Quant a la force electro-magnetique, l'exis-
tence de charges electriques positives et negatives implique que la resultante des forces
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va e^tre negligeable sur de grandes echelles (eet d'ecrantage). Seule la gravitation est
donc susceptible d'avoir aujourd'hui une inuence sur l'evolution et la structure de
l'univers. La meilleure theorie de la gravitation dont nous disposions aujourd'hui est
la relativite generale d'Einstein : elle n'a jusque la ete contredite par aucune observa-
tion. Elle ne repose pas sur le principe cosmologique car c'est une theorie locale alors
que le principe cosmologique emet des hypotheses globales.
1.2.1 Vers la relativite generale
Un evenement est decrit dans l'espace-temps par 4 coordonnees : trois d'espace et
une de temps. En relativite restreinte, on denit l'intervalle entre deux evenements
















ds est invariant par changement de coordonnees (groupe de Poincare) et la tra-
jectoire d'un rayon lumineux est caracterisee par l'equation :
ds = 0: (1.1)
La trajectoire de particules materielles entre deux evenements quelconques est telle
que la quantite :
Z
trajectoire
ds est stationnaire: (1.2)
Cette integrale est minimale quand la trajectoire suivie minimise la distance a
parcourir pour aller d'un evenement a l'autre : c'est la ligne droite. Ceci s'applique a
toutes les particules libres, c'est-a-dire ne subissant pas l'inuence de forces exterieures
comme la gravitation ou l'electromagnetisme. En presence de ces forces, la trajectoire
diere de la ligne droite. La caracteristique essentielle de la gravitation est qu'elle
communique la me^me acceleration a tous les corps, quelque soit leur masse. L'idee
d'Einstein a donc ete de dire que la gravitation s'inscrit dans la geometrie de l'uni-
vers, qu'elle est due a la matiere et que toutes les particules se deplacaient librement
dans cet espace-temps empreint de gravitation. L'espace-temps de Minkowski de la
relativite restreinte (pseudo-euclidien) cede la place a un autre espace-temps dont les
caracteristiques dependent de la presence ou de l'absence d'un champ gravitationnel.
La premiere etape consiste a generaliser la forme de la metrique.
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1.2.2 Relativite generale
L'intervalle separant deux evenements de la relativite restreinte est modiee : le
nouvel intervalle doit faire intervenir la geometrie de l'espace-temps puisque nous













s'appelle le tenseur metrique et la valeur de ses composantes (10 sont indepen-
dantes sur les 16 qu'il contient car il est symetrique) depend de la gravitation. Nous
voyons donc que la relativite generale est une theorie geometrique de la gravitation.
Les equations d'Einstein ne nous fournissent que 6 equations independantes. Ceci
est du^ au fait que la physique est invariante par changement de coordonnees : c'est
l'invariance de jauge. Les 4 degres de liberte restants doivent e^tre xes, il faut choisir
une jauge, c'est-a-dire choisir un systeme de coordonnees. Pour une particule libre
ponctuelle, la trajectoire rendant l'integrale 1.2 stationnaire s'appelle geodesique et








































est la quadri-vitesse de la particule.
Dans cette equation,  


est un symbole de Christoel et est relie au tenseur


















































On utilise la convention des indices repetes ; les indices grecs vont de 0 a 3 et les indices latins











sont les coordonnees d'espace.
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La gravitation appara^t comme une courbure de l'espace-temps qui prend sa source
dans la matiere presente. Ceci est exprime dans l'equation d'Einstein qui relie le
tenseur de Ricci (purement geometrique, il rend compte de la courbure) et le tenseur














est le tenseur energie-impulsion. Appliquee dans la limite du champ de gra-
vitation faible, on retrouve l'equation de Poisson newtonienne :  = 4G. Lors-
qu'Einstein a obtenu cette equation, il a remarque qu'elle menait naturellement a
un univers non statique. Ce resultat etant contraire a ses convictions (croyances ?),
il ajouta, sans aucune motivation physique, un terme capable de rendre l'univers ar-
ticiellement statique : c'est la constante cosmologique. Quelques annees plus tard,
Hubble
3
a montre que l'univers etait en expansion (Hubble, 1929). Einstein l'appre-
nant, qualia sa constante cosmologique de \plus grande erreur de [sa] vie" : il aurait
pu predire que l'univers n'etait pas statique avant les observations de Hubble. S'il avait
vecu jusqu'a aujourd'hui, peut-e^tre reviendrait-il a nouveau sur sa constante cosmolo-
gique, qui n'est probablement pas si nulle que ca (voir page 24). Mathematiquement,
la constante cosmologique se traduit par l'apparition du terme g

dans le membre
de droite de l'equation 1.10.
Les identites de Bianchi, qui sont des relations purement geometriques puisqu'elles




















ou le point-virgule symbolise la derivee covariante. On trouvera une description ex-
haustive de la relativite generale dans Weinberg (1972) et Misner et al. (1973) par
exemple. Une tres bonne introduction est donnee dans Peebles (1993).
3
Lema^tre avait trouve ce resulat peu de temps avant avec les donnees de Hubble.
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1.3 L'univers de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker
Nous souhaitons maintenant utiliser la relativite generale dans le cadre de la cos-
mologie. Pour cela, il nous faut construire la metrique qui nous permettra, par la
suite, d'obtenir les equations de la dynamique dans un univers regit par la gravita-
tion. Pour construire cette metrique, nous allons lui imposer de respecter le principe
cosmologique, c'est-a-dire de la contraindre en lui imposant de respecter des symetries.
1.3.1 Metrique
L'adhesion au principe cosmologique revient a supposer qu'il existe une classe
d'observateurs auxquels l'univers appara^t homogene et isotrope. Dans la suite, nous
appelerons ces observateurs observateurs fondamentaux. Un autre observateur, en
translation rectiligne et uniforme par rapport a ces observateurs fondamentaux, verra
un univers anisotrope. On utilise donc le systeme de coordonnees des observateurs fon-
damentaux (t; x
i
). Nous allons traduire en termes geometriques les notions d'isotropie



















est une metrique spatiale denie positive. On adopte un systeme d'unites dans
lequel c = 1. L'isotropie de l'espace implique que les composantes g
0i
s'annulent et
donc qu'il n'existe aucune direction privilegiee denie par le 3-vecteur g
0i
. Pour ce
qui est de la composante temporelle, nous la denissons de telle maniere que g
00
= 1.















L'isotropie signie qu'il existe un systeme de coordonnees tel qu'en tout point l'univers





































 2 f 1; 0; 1g est la courbure spatiale selon que l'univers est ouvert (hyperbolique),
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Le facteur d'echelle a est une fonction du temps dependant du contenu de l'univers
et que l'on determine a partir des equations d'Einstein. Une fonction a croissante
correspond a un univers en expansion, decroissante a un univers en contraction et
constante, a un univers statique.
1.3.2 Dynamique
Munis de cette metrique, interessons-nous au facteur d'echelle a dans un univers










p et  sont les pression et densite d'energie (constantes) du uide et u

sa quadri-
vitesse. Dans le systeme de coordonnees des observateurs fondamentaux, le uide est
au repos partout. Ce systeme est celui des coordonnees comobiles. Le calcul des





























































(+ p) = 0: (1.17)









. Les densites d'energie associees a




) n'entrent pas dans .
Cette equation est equivalente a celle obtenue en appliquant le premier principe de
la thermodynamique a un volume V d'univers en expansion :
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Elle traduit la conservation de l'entropie au cours de l'expansion de l'univers (voir
aussi page 38, ou ce resultat est demontre pour une espece de particules soumises a
l'expansion). Comme seules 2 parmi les 3 equations 1.15, 1.16 et 1.17 sont indepen-
dantes (on trouve l'Eq. 1.17 en derivant par rapport au temps l'Eq. 1.15 et en faisant
appara^tre l'Eq. 1.16), on ne peut pas determiner a la fois (t); p(t) et a(t). Il nous
faut en plus une equation d'etat de la matiere p = p().
On peut alors resoudre pour dierentes equations d'etat :






















Dans un univers domine par la matiere non-relativiste, la densite d'energie
est, comme on pouvait s'y attendre, inversement proportionnel au volume.
Connaissant cette dependance, on est en mesure de resoudre l'equation de Fried-















pour la solution en expansion uniquement:
Il existe une solution decrivant un univers en contraction
4
mais elle ne corres-
pond pas a notre univers actuel, nous l'oublierons donc par la suite.





















En supposant de plus que la courbure est negligeable (ce qui est valable pour
des valeurs faibles du facteur d'echelle a), ainsi que la constante cosmologique,





















pour la partie en expansion uniquement:
De me^me, il existe une solution decrivant un univers en contraction
5
et, comme
precedemment, nous ne nous y interesserons pas.
{ domination de la courbure (cas d'un univers ouvert) :

courbure
  et 
vide
. Le cas d'un univers ouvert correspond a une valeur de 
negative pour que 
courbure
> 0. L'equation de Friedmann 1.15 s'integre facile-
ment en :
a(t) / t (puisque _a =
p
  = constante positive).
{ domination de la constante cosmologique :

vide
  et 
courbure
. Le terme 
vide
est =(8G). L'equation de Friedmann 1.15






















Un univers domine par une constante cosmologique positive cro^t de facon ex-
ponentielle.
Remarque sur la constante cosmologique : comme nous l'avons vu precedemment,
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la constante cosmologique n'intervient plus explicitement, elle est absorbee dans ~p
et ~. Einstein, qui souhaitait un univers statique, a du^ imposer que _a = 0 et a = 0.
Ceci est possible si :















Puisque  > 0, on doit avoir  = +1 et donc  > 0. La valeur de  qui rend l'univers




Cet univers, dit univers d'Einstein, est en fait instable car la constante cosmologique
tend a agrandir l'espace (force repulsive) alors que la gravitation tend a le retrecir
(force attractive). Un equilibre local peut bien su^r e^tre atteint | c'est ce que nous
venons de montrer | mais une legere uctuation donnant l'avantage a l'un des deux
suÆt a ecarter l'univers de plus en plus d'un etat d'equilibre, ce qui a pour eet
d'accro^tre d'avantage la uctuation etc... : l'univers n'est plus statique. Bien que
cette constante cosmologique n'ait eu aucune raison d'e^tre (elle a ete introduite \a la
main" par Einstein), aucune observation ne peut exclure les modeles cosmologiques
dans lesquels  6= 0, bien au contraire.
L'univers de de Sitter quant a lui decrit l'evolution d'un univers vide (p = 0;  = 0)
et plat ( = 0). On trouve dans ce cas :
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Dans cet univers particulier, la constante de Hubble est une vraie constante, elle ne
depend pas du temps. Le facteur d'echelle cro^t de maniere exponentielle. Jusqu'a il
y a une vingtaine d'annees, cet univers de de Sitter n'avait que peu d'intere^t car il
decrit un univers vide. Il a maintenant une grande importance puisque les modeles
d'ination font intervenir des periodes durant lesquelles l'expansion de l'univers est ex-
ponentielle ; ceci se produit lorsque le uide dominant a pour equation d'etat p =  .
On pense que notre univers a connu une telle phase d'expansion, appelee ination
dans ses tout premiers instants (voir page 60).
Nous avons vu que la densite d'energie de matiere variait en a
 3
alors que la
densite de rayonnement variait en a
 4
. Il existe donc un instant t
eq
auquel les den-
sites de matiere et de rayonnement etaient egales. C'est l'instant d'egalite matiere-
rayonnement. Avant cette transition le rayonnement dominait. Le tableau 1.1 resume




Evolution de l'univers selon la nature de l'espece dominante.
equation d'etat domination  a epoque














;  > 0 | / t aujourd'hui ?




1.3.3 Loi de Hubble et redshift
Nous allons dans cette partie etudier l'eet de l'expansion de l'univers sur les
distances et introduire la notion de redshift. Nous allons voir qu'il existe dierentes
facons de denir la distance dans un univers dynamique.
Loi de Hubble
Nous allons tout d'abord denir la distance propre. Imaginons qu'une innite
d'observateurs se trouvent sur la geodesique reliant deux points distincts P et P
0
.
Supposons ensuite qu'au me^me instant t, tous ces observateurs fassent leur mesure
de distance innitesimale et qu'un coordinateur fasse la somme de tous les resultats.
1
Il semblerait que nous soyons actuellement dans un univers domine par la constante cosmolo-
gique, donc que nous sommes dans une periode d'ination eternelle (voir les resultats des supernov
de type Ia, page 24).
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Alors la distance ainsi obtenue est la distance propre separant les points P et P
0
.
Elle a un sens physique bien deni mais elle n'est pas mesurable. Formellement, on























arcsin r; si  = 1
r; si  = 0
argsinh r; si  =  1
:
Nous voyons que la distance propre entre deux observateurs fondamentaux peut varier
dans le temps a cause du facteur d'echelle. Leur distance comobile, g(r) est par contre
constante. Si t
0




















(t) = _a g(r) = H(t) d
propre
(t): (1.20)
ou la fonction H = _a=a, est la constante de Hubble (bien qu'elle depende du temps).


























En pratique, on ne parle que rarement des distances entre objets. La grandeur
la plus couramment employee pour rendre compte de l'eloignement d'un objet est
le redshift (decalage vers le rouge). En 1929, Edwin Hubble presente ses mesures
de distances de galaxies (qu'il appelle \nebuleuses" a l'epoque) et montre qu'elles
s'eloignent les unes des autres dans toutes les directions (Hubble, 1929). Il a en eet
remarque que les spectres des galaxies observees etaient presque systematiquement
decales vers le rouge ; l'interpretation de ce resultat en terme d'eet Doppler montre
que les galaxies s'eloignent de celui qui les observe. Il a montre plus tard que le red-
shift d'une galaxie est proportionnel a sa distance a l'observateur. L'interpretation en
19 1.3 L'univers de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker









D'une facon generale, le redshift z se denit de la maniere suivante. Considerons
un observateur situe en O a l'instant t
0
. Cet observateur est l'origine du systeme de
coordonnees. Considerons une source lumineuse se trouvant a la coordonnee comobile
xe r. L'observateur recoit de cette source a l'instant t
0
une onde dont la longueur
est 
0







. L'onde lumineuse emise se propage suivant une geodesique (voir Eq. 1.1),























; elle arrive a l'ob-




. Comme source et observateur sont immobiles l'un par

























sont tres petits, de
l'ordre de 10
 14
s, de sorte que l'on peut considerer que le facteur d'echelle reste
approximativement constant sur de si courtes durees
6












































Ce qui nous donne la denition du redshift :































s donc l'approximation est valable des le debut de l'univers,
toujours dans l'hypothese ou l'on a a(t) / t

.
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Les Eqs. 1.20 et 1.21 reliant la vitesse d'un objet avec sa distance montrent que
plus un objet est loin d'un observateur donne et plus il s'en eloigne vite ; si cet objet est
suÆsamment loin, il peut me^me s'eloigner de l'observateur avec une vitesse superieure
a celle de la lumiere. Le principe de relativite n'est cependant pas viole puisque
cette vitesse ne correspond pas a un echange d'information physique. La Fig. 1.3
montre la correlation entre la vitesse de supernov (on a en fait acces directement
a leur redshifts mais ceux-ci etant faibles, on peut les associer a une vitesse par
v  cz) et leur distance de luminosite (voir sa denition page 25). Pour des objets
proches, comme ces supernov, la distance de luminosite et la distance propre sont
pratiquement identiques. Les donnees proviennent de Hamuy et al. (1996).
Fig. 1.3: Loi de Hubble. La vitesse des supernov en abscisse est en fait le produit du
redshift z (voir Eq. 1.24) par la vitesse de la lumiere c. Cette approximation est
relativement correcte pour les z faibles (c'est-a-dire associer le redshift d'un objet a
un eet Doppler). Il existe bien une constante de proportionnalite entre la distance




est la constante de
Hubble. Trois droites sont superposees aux valeurs experimentales pour dierentes
valeurs de H
0




est le meilleur t de Hamuy et
al. (1996). Dans ces trois cas, le parametre de deceleration q
0
(voir page 23) est 1=2.
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1.3.4 Parametres cosmologiques
Si l'univers etait spatialement plat et sans constante cosmologique, l'equation de























La densite critique actuelle, 
c0










equivalent a 11 protons par metre cube environ. Si  > 
c
, l'univers est ferme a cour-
bure positive (a courbure spatiale  nulle), et ouvert a courbure negative dans le cas





de la densite d'enegie (matiere
et rayonnement) a la densite critique.










































































  1 : (1.27)
La courbure de l'univers 






et a la constante cosmologique 
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= 1 l'univers est plat
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nous permettra de predire l'avenir de l'univers. On peut exprimer ces equations en







































































ou l'exposant R represente la contribution des especes relativistes a la densite de
matiere et NR represente celle des especes non relativistes. Les contributions relati-
vistes et/ou non relativistes de la matiere noire sont incluses dans ces 




appara^t avec un facteur (1 + z)
4
car la densite d'enegie de particules relativistes est
proportionnelle a la puissance quatrieme de leur temperature, elle-me^me inversement





avec un facteur (1 + z)
3
car la densite d'energie d'une espece non-relativiste est tout
simplement proportionnelle a l'inverse du volume comobile 1=a
3
. Notons que pour
des redshifts grands, la densite d'energie des particules relativistes domine, suivie par
celle des particules non-relativistes. Il existe un redshift pour lequel ces deux densites
sont egales, on l'appelle redshift d'egalite matiere-rayonnement et nous le notons z
eq
.






















































ou la fonction g

(T ), denie page 39, est egale au nombre eectif de degres de liberte
(le facteur de spin) des especes relativistes lorsque la temperature de l'univers etait
egale a T . z
eq






















( 0:2) et de h ( 0:65), on trouve z
eq
 2000.
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Cette expression est exacte et a le merite de faire appara^tre explicitement toutes les
densites d'energie a travers les 
. On utilise egalement un autre parametre, note q, qui
quantie le taux d'acceleration ou de deceleration de l'univers. Sa valeur actuelle, q
0
,





















+   

(1.30)


















Son expression en fonction des parametres cosmologiques s'obtient en ecrivant l'equa-













puisque notre univers actuel n'est plus domine par le rayonnement (p  p
matiere
= 0).







































Cette expression montre que la matiere tend a freiner l'expansion alors qu'une cons-
tante cosmologique positive tend a l'accelerer.
Un des buts de la cosmologie est de mesurer les parametres cosmologiques que nous
venons de presenter ; voici un bref etat des lieux :
{ la constante de Hubble H
0
. Sa mesure est tres diÆcile a cause de nombreux







(voir Madore et al. (1999) par exemple).
{ la densite de matiere 

m
. En observant la dynamique des galaxies et des
amas de galaxies, on peut donner des contraintes sur la quantite de matiere
necessaire pour reproduire une telle dynamique. Les estimations actuelles don-
nent une valeur de 

m
de l'ordre de 0:3 , et ceci en utilisant des methodes inde-
pendantes ; voir Carlberg et al. (1996) pour la methode basee sur la dispersion
de vitesse dans les amas et Ma et al. (1998) pour celle sur le superamas Corona
Borealis, par exemple.
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{ la constante cosmologique 






> 0 a 99% de niveau de conance, en supposant que 

m
> 0:2. De me^me,
Perlmutter et al. (1999) ont trouve que 


= 0 etait exclu a 99% (leur meilleur
t est pour 

m
= 0:3 et 









= 1:32 sinon, voir Fig. 1.4). Leur etude est basee sur 42 supernov de
type Ia de grand redshift et suppose que ces supernov n'evoluent pas (c'est-
a-dire qu'une supernova proche a petit z a les me^mes caracteristiques qu'une
autre a grand z). Notons que Riess et al. (1999) ont trouve un eet d'evolution
des supernov qui pourrait modier ces resultats. D'autre part, la presence
de poussieres dans le milieu intergalactique pourrait en partie expliquer les
resultats des supernov sans faire intervenir de constante cosmologique, mais
cela reste encore tres incertain (Aguirre, 1999).
{ le parametre de deceleration q
0
. Perlmutter et al. (1999) trouvant une cons-
tante cosmologique positive, leur q
0
est negatif (puisque l'univers est dans ce








=  0:55. La encore, en supposant
qu'il n'y a pas d'evolution des supernov (c'est-a-dire qu'elles sont standards a
tous les redshifts) et qu'il n'y a pas d'eet systematique comme la poussiere.
Ω
pas de Big Bang






























= 0 sont rejetes avec un niveau de conance de 99%. Le cas d'un univers
plat mene a 

m
= 0:3 et 


= 0:7. La gure est adaptee de Perlmutter et al.(1999).
25 1.3 L'univers de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker
1.3.5 Distances et temps ecoule
Nous avons rencontre jusque la la distance propre, qui n'est pas une observable
physique. Les seules observables sont les distances angulaire et de luminosite. Celles-ci
dependent des parametres cosmologiques et nous allons voir que leur etude permet de
contraindre ces derniers. Pour cela, nous allons etablir les expressions de ces distances


























En partant de l'equation de propagation des photons (ds = 0), on arrive, apres quelques

























Le membre de gauche de cette equation est integrable analytiquement, ce qui nous


















ou la fonction S est l'identite si  = 0, sinus si  = 1 et sinus hyperbolique si  =  1.
Cette equation est exacte et completement generale, aucune approximation ni aucune
supposition sur les parametres cosmologiques n'ont ete faites.
Pour des redshifts proches de 0 caracterisant des objets proches de nous, l'integrale




























La distance angulaire peut servir a discriminer entre plusieurs modeles cosmolo-
giques (voir Fig. 1.5). Sa denition, comme celle de la distance de luminosite, est
issue de ce que l'on observerait dans un univers euclidien. On attribue a un objet de








On peut aussi la comprendre comme etant la distance apparente de deux objets se
trouvant au me^me redshift. La taille physique propre de l'objet observe se calcule
























Fig. 1.5: Diagramme diametre angulaire/redshift.

Elabore a partir de radio-sources
compactes regroupees (de 18 a 19 sources par point sur le graphe) pour des red-
shifts allant de 0.011 a 4.72. Dierents modeles theoriques sont traces, avec des
parametres q
0
dierents (voir page 23). Le modele de l'etat stationnaire (courbe
indiquee par SS, pour \Steady State") est nettement rejete. La gure est adaptee
de Gurvits et al.(1998).
dθ
0(t  ,0,0,0)
ld(t,r,-d  /2,0)θ θ(t,r,d  /2,0)
observateur
Fig. 1.6: Calcul de la distance angulaire. Dans un univers euclidien, cette distance est
tout simplement d`=d. Nous prolongeons cette denition dans un univers courbe.
Les coordonnees indiquees sont celles des variables (t; r; ; ) de la metrique.
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en considerant les coordonnees d'espace-temps des extremites de l'objet et celles de
l'observateur presentees dans la Fig. 1.6 ; on trouve d` = a(t)rd. On obtient donc :
D
ang






r pouvant e^tre calcule a partir de l'Eq. 1.32. Pour des objets proches, z  1, et on
trouve que quelque soit la valeur de  (car sinx
0











+ o(z) (on retrouve ici la loi de Hubble, avec v  cz):









comportement que l'on observe dans la Fig. 1.5 : moins un objet de taille xee est
proche de nous, plus son diametre angulaire diminue ; c'est un resultat auquel nous
sommes habitues. Par contre, pour de grandes valeurs de z, l'integrale sur E(z) de






d'ou d / 1 + z;
ce que l'on observe egalement dans la Fig. 1.5. Il est ici surprenant de prime abord que
des objets de plus en plus lointains nous apparaissent avec des diametres angulaires
de plus en plus grands. Ce comportement apparemment paradoxal s'explique de la
facon suivante : un objet ayant un tres grand redshift a emis la lumiere que nous
recevons il y a tres longtemps, c'est-a-dire lorsque l'univers etait beaucoup plus petit
que maintenant ; l'observateur que nous sommes se trouvait donc a une distance beau-
coup plus petite de la source, de sorte qu'elle nous appara^t avec un grand diametre
angulaire.
Distance de luminosite




) eclairant un recepteur
situe a la coordonnee comobile r par rapport a lui et a t = t
0
. La source envoie de la










Ces relations valables pour des distances proches montrent que l'on ne peut tester la courbure
de l'univers que sur de grandes distances.




est l'angle solide sous lequel la source voit le recepteur. La surface receptrice










La lumiere emise a ete degradee car les photons ont ete redshiftes par l'expansion de


































































Cette derniere relation denit la distance de luminosite.

Etant donnee la relation 1.35,
on peut l'ecrire de la facon suivante :
D
L
= (1 + z) a
0





Les distances propre, angulaire et de luminosite representent donc la me^me grandeur
physique pour z = 0.
Temps ecoule
Nous voulons mesurer le temps ecoule t
0
  t(z) correspondant a un objet se trou-
vant a un redshift z. Pour cela, nous partons de l'equation de Friedmann en fonction
de E(z) : _a=a = H
0
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L'expression analogue obtenue a partir du developpement mathematique formel du





































































On peut calculer par exemple a quel moment t
eq
a eu lieu l'egalite matiere-rayonnement.







































puisque l'univers est domine par le rayonnement entre z = +1 et z = z
eq
et que
pour z = z
eq
















. Le calul se fait ensuite facilement







































1.3.6 Horizons et rayon de Hubble
Dans la litterature, on rencontre souvent les termes d'horizon des \particules" et
d'horizon des \evenements". Cette distinction est superue puisqu'il s'agit exactement
de la me^me chose mais regardee soit vers le passe ou vers le futur, respectivement.
Horizon des particules
La vitesse de la lumiere est nie, sa valeur est xee par convention
8
. Une par-
ticule se deplacant a cette vitesse en un temps ni va donc parcourir une distance
nie. Notre vision de l'univers est donc limitee (dans les modeles d'univers que nous
avons vus precedemment) : nous ne pouvons pas voir des regions se trouvant a une
8
c = 299 792 458 m:s
 1
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distance superieure au produit de la vitesse de la lumiere par l'a^ge de l'univers. Il est
assez naturel d'employer le mot horizon pour qualier la limite au-dela de laquelle
nous ne pouvons plus rien voir. Formellement, un observateur situe en r = 0 a t = t
0
ne pourra recevoir de signaux que de points situes a une distance comobile r telle




est la coordonnee comobile pour laquelle le signal emis a t = t
1
atteint l'observateur a t = t
0
(voir Weinberg (1972)). On determine r
1


















Si l'integrale sur le temps diverge dans la limite t
1
! 0 (cette limite correspond a la
limte a(t)! 0, c'est au moment du Big-Bang), alors l'observateur a deja recu des
signaux de n'importe quel point dans l'univers (c'est le cas de l'univers de de Sitter
ou le facteur d'echelle a une croissance exponentielle). Par contre, si cette integrale
est convergente quand t
1
! 0 | cela se produit pour a(t)/ t
1=2(radiatif) ou 2=3(materiel)
,
voir section 1.3.2 | alors l'observateur ne pourra recevoir de signal que de points
se trouvant a l'interieur d'une sphere de rayon comobile r
Hor





















La distance propre de cet horizon est donc :
d
Hor












L'horizon des particules est donc directement lie a notre co^ne de lumiere passe.
Horizon des evenements
Nous venons de voir qu'il pouvait exister des particules que nous ne pouvons voir.
Dans certains modeles cosmologiques, il existe me^me des evenements que nous ne
pouvons pas voir. Un evenement se produisant a r = r
1
et a t = t
1
deviendra visible




















Si l'integrale en t
0




est +1 si l'univers est ouvert ou plat
ou une valeur nie denie comme l'instant du prochain eondrement quand a(t)! 0
dans le cas d'un univers ferme) alors il sera possible de recevoir des signaux de tous
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t 1 t 1
t 0 t 0
r1






Fig. 1.7: Horizon des particules. Ces deux diagrammes d'espace-temps montrent com-
ment evolue l'horizon des particules pour un observateur situe en r = 0 au temps t
0
.
Les dessins sont faits dans le cas d'un univers plat ( = 0) mais cette restriction ne
change rien aux conclusions. Si l'integrale 1.38 converge lorsque t
1
tend vers 0 (-
gure de gauche) alors l'horizon est ni car l'intersection du co^ne de lumiere passe
de l'observateur coupe l'hyperplan d'espace en t = 0 en des points situes a une
distance nie de l'origine (par exemple le point A). Tout point situe hors de cet
horizon (comme le point B) n'a pas encore communique avec l'observateur, il est
donc pour le moment hors de son horizon. Par contre, si l'integrale diverge (gure
de droite), l'intersection du co^ne de lumiere avec l' hyperplan d'espace en t = 0




les evenements de l'univers pourvu d'attendre suÆsamment longtemps. Par contre,





















Ces evenements, visibles to^t ou tard, constituent l'horizon des evenements. Une
symetrie par rapport a l'axe d'espace passant par l'observateur en t
0
de la Fig. 1.7
donne la gure associee a l'horizon des evenements. On rencontre aussi cet horizon
dans les trous noirs.
Rayon de Hubble
La loi de Hubble 1.20 montre que plus un objet comobile est lointain, plus il
s'eloigne vite, par rapport a un observateur comobile donne. La sphere de Hubble est
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la distance atteinte par un objet comobile se deplacant a la vitesse de la lumiere. En
appliquant la relation de Hubble : v = H(t) d
propre










Cette distance est aussi la distance propre parcourue par la lumiere pendant le temps







La sphere de Hubble et l'horizon des particules sont deux quantites distinctes. La
sphere de Hubble denie a l'instant t ne depend que du moment t alors que l'horizon
des particules depend de l'histoire passee de l'observateur jusqu'a l'instant t. Ainsi, un
objet peut se trouver hors de la sphere de Hubble d'un observateur mais a l'interieur
de son horizon des particules. De plus, une fois dans l'horizon des particules d'un
observateur, un objet ne peut plus en sortir, contrairement a la sphere de Hubble :
un objet peut e^tre a l'interieur a un certain instant, en sortir plus tard et y entrer
a nouveau encore plus tard (c'est ce qui se produit lors de l'ination). La sphere de
Hubble est parfois appelee horizon cosmologique eectif car c'est la grandeur perti-
nente dans les processus physiques pouvant se produire a une echelle donnee ; si une
structure a une dimension caracteristique superieure au rayon de Hubble, seuls les
eets d'expansion de l'univers feront evoluer la structure a travers la metrique. Si sa
taille est inferieure, ce sont les processus causaux de la physique qui la feront evoluer.
Nous aurons l'occasion de revenir sur ces discussions plus tard, quand nous mettrons
des perturbations dans l'univers pour creer des galaxies (voir page 66).
Dans ces premieres pages, nous avons suppose que la gravitation etait la force
dominante a grande echelle, regissant l'evolution de l'univers. Nous avons choisi | et
c'est le seul choix pertinent a ce jour | la relativite generale pour la decrire. En
adherant au principe cosmologique, nous avons obtenu la metrique de Friedmann-Le-
ma^tre-Robertson-Walker dans laquelle est apparu le facteur d'echelle a dependant
du temps. La resolution des equations d'Einstein (Eq. 1.10) nous a donne deux
equations dierentielles simples en a, ce sont les equations de Friedmann (Eqs. 1.15
et 1.16). Nous avons montre ensuite qu'il existait une solution correspondant a un
facteur d'echelle a constant, c'est-a-dire donnant un univers statique | ceci gra^ce a la
constante cosmologique | mais il s'avere que cette solution est instable. Le premier
resultat fondamental est donc que l'univers evolue. Nous avons etudie ensuite quelques
unes de ses proprietes : la loi de Hubble, le redshift et les dierentes denitions de
la distance. Nous avons introduit des quantites tres commodes pour synthetiser le
contenu de l'univers et trouve une relation entre elles : ce sont les parametres cos-
mologiques, dont la mesure constitue l'une des ta^ches principales de la cosmologie
observationnelle. Il est donc maintenant acquis que l'univers est en expansion (on
se sait par contre pas encore si sa croissance est acceleree ou ralentie). La section
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suivante decrit le modele du Big-Bang ; nous allons etudier le comportement de parti-
cules dans un univers dynamique et denir la temperature de l'univers. Nous verrons
qu'elle decro^t avec le temps, donc que l'univers etait plus chaud dans le passe.
1.4 Le modele du Big-Bang
1.4.1 Proprietes et bref historique
Cinematique et expansion
Nous allons commencer par etablir des resultats essentiels pour comprendre com-
ment se fait l'evolution de photons ou de particules dans l'univers. La premiere etape
est d'etudier la cinematique de particules libres (massives ou de masse nulle) ; la tri-
impulsion ~p d'une particule libre dans l'univers en expansion ne reste pas constante.
Pour le montrer, nous allons tout d'abord reprendre l'equation de la geodesique, sous












On peut exprimer la quadri-vitesse d'une particule en fonction de sa tri-vitesse v
i
et de














etant la partie espace-
espace de la metrique de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker (voir Kolb & Tur-
ner (1990)). On peut donc ecrire u
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(voir Eq. 1.5), les autres termes sont




































j~uj = 0: (1.40)
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Enn, comme u
0















La norme du tri-moment d'une particule massive se propageant librement decro^t
en 1=a.
Remarque : le facteur ds s'elimine gra^ce au terme 1=u
0
= ds=dt dans l'Eq. 1.40 ;
l'Eq. 1.41 reste donc valable pour les particules de masse nulle, caracterisees par ds = 0.
Ainsi, pour les photons par exemple, on a :





ou encore  / a: (1.42)
On voit donc que la frequence du rayonnement electromagnetique dans un univers
en expansion diminue proportionnellement au facteur d'echelle a, ou encore que son
spectre est decale vers les basses frequences : c'est le decalage vers le rouge, le redshift,
que nous avons deja rencontre precedemment (voir Eq. 1.24 page 19). On voit mieux
ici que le redshift cosmologique, celui qui est du^ a l'expansion, n'est pas lie a un eet













Fig. 1.8: Illustration du redshift cosmologique. Une bo^te de volume V d'univers se
dilate au cours de l'expansion d'un facteur (1 + da=a)
3
. Une onde de longueur
d'onde  est elle aussi dilatee mais d'un facteur 1 + da=a.
Considerons maintenant une population de photons libres suivant une distribution
de corps noir n(; T ) et emettant dans un volume V . L'ecriture de la conservation du
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= V n(; T ) d;
ou les grandeurs indexees par \0" sont celles considerees dans le systeme de reference
de l'observateur.

























































































L'univers etant en expansion, le facteur d'echelle a augmente, la temperature d'un
rayonnement de corps noir lie a l'expansion diminue.
En reprenant les resultats que nous avons demontre dans cette partie, la tem-
perature ne cesse de decro^tre avec l'expansion de l'univers. En remontant le cours
du temps, la temperature augmente : l'univers etait plus chaud dans le passe. Le
physicien et abbe Georges Lema^tre s'inspira de ce resultat et constuisit entre 1927
et 1933 la premiere theorie du Big-Bang : c'etait son hypothese de l'atome primi-
tif. Il pensait que l'univers etait issu d'un unique atome primordial qui pouvait se
diviser pour engendrer toute la matiere presente dans l'univers. Il ecrivit en 1920 :
\L'evolution de l'univers ressemble a un feu d'artice qui vient de s'eteindre. Il en
reste quelques etincelles, des cendres et de la fumee, et debout sur ces cendres re-
froidies nous voyons les soleils qui s'eteignent lentement, et nous tentons de nous
souvenir de la brillance evanouie de l'origine des mondes." Lema^tre a eu du mal a
defendre sa theorie, notamment a cause d'une remarque qu'Einstein lui adressa lors
du congres Solvay de 1927 : \Vos calculs sont justes mais votre intuition physique est
abominable." Cependant, une question restee sans reponse jusque la (celle de l'ori-
gine des elements chimiques : d'ou venaient-ils ? Pourquoi y-a-t'il 90 % d'hydrogene,
9 % d'helium et 1 % d'elements plus lourds ?) allait biento^t e^tre elucidee dans le
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Fig. 1.9: Lema^tre et Einstein vers les annees 30.
cadre de la theorie de l'atome primordial. Le physicien allemand Carl Friedrich von
Weizsacker montra en 1938 que les etoiles n'etaient pas suÆsamment chaudes pour
fusionner les elements legers en elements lourds. Il suggerait qu'une boule de feu
primordiale extre^mement chaude aurait pu synthetiser ces elements chimiques (les
legers comme les lourds) : c'est la nucleosynthese primordiale (celle des annees 30-
40). Dans le developpement de son idee, il apparut qu'elle avait beaucoup de points
communs avec la theorie de Lema^tre. Par la suite, dans les annees 40-50, George
Gamow reprit le ambeau ; il montra que tous les elements de l'univers ont du^ e^tre
formes dans les 20 minutes suivant le Big-Bang (Gamow, 1946; Alpher et al., 1948).
Une des conclusions de ces travaux etait que la grande majorite de la matiere devait
e^tre de l'hydrogene, suivi par l'helium, prediction conforme aux observations. Une
autre conclusion essentielle etait la prediction d'un fond de rayonnement de corps
noir correspondant a une temperature de 5 K (Alpher & Herman (1948), suite a Ga-
mow (1948)). C'est la premiere fois qu'une telle prediction est faite. Avec les progres
de la physique nucleaire, on a bien mieux compris les processus en cours lors de la
synthese des elements. Aujourd'hui, on pense que les elements legers (H, He et Li)
ont ete produits pendant la nucleosynthese primordiale et que les elements lourds ont
ete synthetises beaucoup plus tard dans les etoiles.
Notion de decouplage
La notion de decouplage est fondamentale pour bien comprendre les etapes impor-
tantes de l'evolution de l'univers. Considerons une population de particules. Celles-ci
sont soumises a des interactions qui les thermalisent et qui les transmutent (par
exemple p+ e
 
$ n + ). L'expansion de l'univers va diluer ces particules. L'echelle
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L'equilibre chimique des particules peut e^tre rompu si les reactions sont trop lentes ou
les collisions trop rares (c'est-a-dire si les particules sont trop diluees par l'expansion).
Formellement, on introduit le taux de reaction par :
  =  n v; (1.44)
ou  est la section eÆcace de la reaction, n la densite volumique des particules cible
et v leur vitesse relative. Une particule ne reste en equilibre avec les autres que si le







Si l'intervalle de temps separant deux collisions est plus grand que le temps de
Hubble, on dit que la particule (ou pluto^t l'espece associee) est gelee. Les particules
de cette espece sont alors decouplees du reste de l'univers et sont libres. Cette maniere
de voir le decouplage est assez simpliee mais elle donne de bons resultats qualitatifs
(pour des estimations quantitatives, il faudrait integrer l'equation de Boltzmann dans
le cadre de la relativite generale).
Entropie et expansion





presentes dans l'univers homogene et isotrope a l'instant t. On voudrait conna^tre
les fonctions de distribution des ces especes en equilibre cinetique, f
A
(j~pj; t), ou ~p
est la tri-impulsion de la particule. Si les reactions entre ces particules se font avec
un taux plus grand que celui d'expansion de l'univers (ce qui revient a dire que le
libre parcours moyen des particules est plus petit que le rayon de Hubble), alors ces
particules seront a l'equilibre thermodynamique. Il est donc possible de denir une
temperature d'equilibre T (t) que nous appelons \temperature de l'univers" ; ainsi, tant
qu'il existe des particules a l'equilibre la temperature de l'univers est bien denie. Les
interactions en jeu sont toutes a courte portee (eective pour l'electromagnetisme
a cause du phenomene d'ecrantage), leur ro^le est de thermaliser les especes et nous
pouvons supposer qu'elles ne vont pas modier la forme des fonctions de distribution,


























est le facteur de spin de l'espece A, 
A
son potentiel chimique. Si les especes sont
en plus en equilibre chimique, les potentiels chimiques ne sont pas independants. S'il
arrive un moment ou le taux d'interaction ne suÆt plus a maintenir l'equilibre, il y a
decouplage de l'espece A. Celle-ci quitte l'equilibre et va evoluer independamment du
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reste de l'univers. Pour ces particules desormais libres, nous avons montre comment
evoluait la norme de leur tri-impulsion (voir Eq. 1.41) ; sachant que la forme de la
fonction de distribution reste la me^me, les particules decouplees sont decrites par :
f
dec











; pour t > t
dec
:
Progressivement, avec l'expansion, la temperature de l'univers diminue et de plus
en plus d'especes de particules quittent l'equilibre, jusqu'a ce qu'elles soient toutes
decouplees. Les dernieres especes de particules a l'equilibre etaient les photons, les
baryons et les electrons (c'etait quelques centaines de milliers apres le Big-Bang).
Lors de la recombinaison, lorsque les electrons se lient aux protons pour former des
atomes neutres (voir section 2.2 page 54), l'equilibre est rompu et il n'y aura alors
plus d'equilibre (du moins tant que l'univers est en expansion). On denit alors la
temperature de l'univers comme etant celle du rayonnement de corps noir des photons
qui sont les dernieres particules a s'e^tre decouplees.
Maintenant que nous connaissons la fonction de distribution des particules A,
nous sommes en mesure de calculer leur densite volumique n, leur pression p et leur






































ce qui nous permet, en utilisant la conservation de la partie espace-espace du tenseur
















Ou l'on introduit en la denissant la quantite sa
3
. Dans les cas qui nous concernent
ici, la matiere est non-degeneree (le nombre d'etats quantiques disponible est bien plus
9
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donc la quantite sa
3
est une constante au cours de l'expansion de l'univers. Dans
l'hypothese ou T  , l'Eq. 1.47 devient s = ( + p)=T . Le calcul de Td(sa
3
) se fait





) + p d(a
3
);
c'est-a-dire que l'on peut identier la quantite sa
3
avec l'entropie, en comparant avec
le principe de thermodynamique TdS = dU + p dV . L'entropie S des particules A est
constante au cours de l'expansion de l'univers. L'isentropie impliquant l'adiabaticite
10
,
l'expansion de l'univers est adiabatique.
Il est interessant de calculer n; p et  dans certains cas limites :
{ cas ultra-relativiste : Tm
on suppose en plus que T   ; dans ce cas,


























































































Le fait que des temperatures T
i
apparaissent dans cette expression montre que
nous prenons en compte toutes les especes relativistes, me^mes celles qui ne sont
plus a l'equilibre, c'est-a-dire qui sont decouplees. Pour elles seulement, T
i
6= T .
Si toutes les especes sont a l'equilibre, alors T
i














La pression des especes relativistes est p = =3 / T
4













Ainsi que la reversibilite.





























Comme au cours de l'expansion de plus en plus d'especes de particules quittent
le regime relativiste, g

(T ) et g
S
(T ) sont decroissantes quand T decro^t, ou
quand t cro^t.
{ cas non relativiste : Tm
on trouve dans ce cas :
n  p (p )











La densite d'energie des especes non relativistes decro^t en e
 m=T
par rapport a
celle des especes relativistes. C'est pour cette raison que dans la periode de do-
mination de la radiation, on neglige la contribution des especes non relativistes.
Nous sommes desormais en mesure de decrire le comportement d'une espece de
particules A, de masse m
A
. Supposons-la dans un premier temps en equilibre thermo-
dynamique avec le reste de l'univers. Sa fonction de distribution est de Bose-Einstein
ou de Fermi-Dirac et sa temperature | c'est aussi celle de l'univers par denition |








































), l'espece A se decouple tandis




. Sa fonction de distribution restera
toujours de Bose-Einstein ou de Fermi-Dirac pour des particules ultra-relativistes
me^me quand T
A
deviendra inferieure a m
A
. La temperature T
A
(t) de cette espece










; avec t > t
dec
;
qui decro^t en a
 1




, l'espece A n'est
plus relativiste mais garde une distribution de particules ultra-relativistes. Par contre,







quons que la temperature de l'univers decro^t moins vite que celle de l'espece decouplee
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est plus grand que 1:
Le cas que nous venons d'etudier s'applique par exemple aux neutrinos fossiles. Il
est facile d'etendre le raisonnement que nous venons de faire a d'autres types de
particules (massives ou de masse nulle) et se decouplant a des moments dierents.







































































































En utilisant le modele standard de physique des particules et en allant vers le passe,
on peut reconstituer l'histoire chimique de l'univers. On ne peut remonter qu'au temps
de Planck, soit 10
 43
s apres le Big-Bang, epoque a laquelle les conditions extre^mes
de temperature et de densites contraignent la gravitation et la mecanique quantique a
fusionner.

A l'heure actuelle, aucune theorie n'y est parvenu avec succes. La Fig. 1.10
presente les etapes les plus remarquables de l'histoire de l'univers.
{ T  3 K. Commencons par l'epoque actuelle. Nous observons des structures,
telles que des galaxies, amas et superamas. L'univers n'est pas homogene a petite
echelle. Notre univers est baigne par un rayonnement de corps noir homogene,
isotrope, d'une temperature de 2:728 0:004 K a 95 % de niveau de conance,
voir Fig. 1.12 et Fixsen et al. (1996). Des anisotropies ont ete detectees au
1
BE : Bose-Einstein ; FD : Fermi-Dirac ; MB : Maxwell-Boltzmann.
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15 milliards d'annes
T=3 K (0.0002 eV)
400 000 ans
T=3000 K (0.3 eV)
3 minutes
1 seconde






















cration de H, D, He, Li
Transition de phase
lectrofaible

























Evolution de l'univers, du temps de Planck jusqu'a aujourd'hui. Resume
des etapes importantes dans l'histoire de l'univers. Les valeurs de z donnees ne
sont que des ordres de grandeurs.
niveau de ÆT=T  10
 5
, germes des structures actuelles. Nous y reviendrons en
detail dans la suite.
{ T  15 K. Les structures se forment. Le processus de formation n'est pas
completement compris mais on pense que les protogalaxies se sont formees en
premier, puis, par accretion, ont donne les amas et les superamas. C'est le sce-
nario \bottom-up", qui necessite la presence de matiere noire froide, c'est-a-dire
non relativiste au moment de son decouplage.
{ T  3000 K. La temperature est suÆsamment basse pour que les electrons
puissent se lier aux noyaux : les premiers atomes se forment. Les photons, qui
interagissaient avec ces electrons principalement, vont pouvoir desormais se pro-
pager librement car leur libre parcours moyen devient tres grand devant le rayon
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de Hubble. Les photons se decouplent. L'univers, opaque jusqu'a maintenant,
devient transparent aux photons. C'est ce rayonnement que nous observons au-
jourd'hui sous la forme du rayonnement de fond a 3K. Le fait que ce soit un
corps noir signie qu'il a eu le temps de se thermaliser avant que les photons ne
se decouplent. A ce moment, la temperature est de 1 eV. Curieusement, ce n'est
pas a E
I
= 13:6 eV (energie d'ionisation de l'hydrogene) que le decouplage a eu
lieu. Ceci est du^ a deux eets conjugues : premierement, la courbe du corps noir
de temperature donnee presente un maximum mais la courbe est relativement
etalee autour (voir g 1.12) ; deuxiemement, les photons sont tres superieurs
en nombre aux baryons ( 10
10
plus nombreux). Me^me a des temperatures
inferieures a 13.6 eV, il reste suÆsamment de photons d'energie superieure pour
ioniser toute la matiere. Il faudra attendre que l'expansion l'ait refroidi jusqu'a
environ 0.3 eV pour que les electrons puissent se lier aux baryons. L'univers est
vieux de quelques centaines de milliers d'annees.
{ T  65 000 K. C'est l'egalite matiere-rayonnement. Nous en avons deja parle
page 29. Avant cette epoque, l'univers est domine par les particules relativistes ;
l'univers est a^ge d'environ 1000 ans. Le facteur d'echelle a passe du regime
a / t
1=2
a a / t
2=3
.









s. La nucleosynthese est le test cosmologique
le plus ancien que l'on puisse faire. Le parametre fondamental du modele de
nucleosynthese primordiale est le rapport  du nombre de baryons sur le nombre
de photons ; c'est un parametre fondamental car il est constant dans le temps. Il
est de l'ordre de 10
 10







temperature, les protons et neutrons ne sont plus a l'equilibre et commencent,
par collision, a synthetiser du deuterium : n + p! D+ . Pour T  10
9
K, le
tritium, helium 3 et 4 se forment et enn le lithium 6 et 7. Les abondances
(fractions de masse pour Y
P
= He=H et numerique pour les autres rapports)







































































. Les erreurs apparaissant ici sont celles sur les taux de
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Fig. 1.11: Abondances theoriques des elements legers en fonction de . Les abon-
dances predites sont representees par les courbes : les mesures sont les rectangles










reaction. Ces predictions sont montrees sur la Fig. 1.11 tiree de Olive (1999).






6 0:025 (intervalle qui peut varier un peu selon les auteurs)
(1.50)














6 0:043 voir Burles et al. (1999):
Precisons que la nucleosynthese est un des plus grands succes de la theorie
du Big-Bang puisqu'elle predit et explique toutes les abondances des elements
legers, en accord avec les observations. Il existe une valeur de 
10
qui rend
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Pendant cette epoque, les neutrinos se decouplent. Ils constituent un fond de
rayonnement analogue a celui des photons mais leur temperature n'est que de
1.96 K.
{ T  10
13
K. Apres avoir vu la synthese des premiers atomes (recombinaison)
puis la synthese des premiers noyaux (nucleosynthese), voici l'epoque de la
synthese des nucleons. Nous sommes ici a la transition de phase quark-hadrons.
La temperature, trop basse, ne permet pas aux quarks de rester libres. Ils vont
se conner car l'energie d'une particule coloree isolee est innie. Leur regrou-
pement en hadrons (nucleons et autres particules sensibles a l'interaction forte)
les rend stables.

A temperature superieure, l'etat stable est un plasma de quark
et de gluons, que l'on cherche activement a produire dans les accelerateurs.




A cette temperature ( 300 GeV), se produit la transition de phase
electrofaible. Cela signie que les interactions faibles et electromagnetiques
sont decrites par une seule et me^me force, c'est l'interaction electrofaible. Le
mecanisme de Higgs brise la symetrie SU(2) 
 U(1) ce qui dierencie par la
suite les deux forces.
{ T  10
26
K. Au dessus de cette temperature, toutes les interactions sont uniees.
Toutes ? Non, seule la gravitation resiste encore.

A plus basse temperature, le
mecanisme de Higgs brise la symetrie et donne l'habituel SU(3)
SU(2)
U(1)
du modele standard. Il est possible que l'asymetrie matiere-antimatiere ap-
paraisse ici. Bien que les modeles de grande unication (GUT) dierent sur
quelques points, ils sont tous des theories de jauge contenant un ou plusieurs
champs scalaires  (champ de Higgs). Le comportement de ce champ est gou-
verne par un potentiel V qui a un minimum pour une valeur non nulle de
 et dont la forme depend de la temperature. Celle-ci diminuant, le poten-
tiel V presente des minimums secondaires pour une certaine valeur critique
T
c
. Il peut arriver que le champ reste dans un minimum secondaire, c'est un
etat metastable, analogue a la surfusion en physique macroscopique. La densite
d'energie est alors constante, analogue a une constante cosmologique. L'univers
conna^t alors une phase d'expansion exponentielle, c'est l'ination (voir sec-
tion 2.3 page 60). La temperature continuant de diminuer, le champ va revenir
a un minimum absolu autour duquel il va osciller ; ces oscillations s'amortissent
par creation des particules usuelles et a cause de l'expansion (Lyth et Riotto,
1999; Kolb et Turner, 1990).
Dans ce premier chapitre, nous avons vu que l'histoire globale de l'univers etait
comprise d'une facon assez satisfaisante. Certains points particuliers de son evolution
ont demande une amelioration du modele sans jamais le remettre en cause dans
sa nature. Cependant, nous avons fait l'hypothese que l'univers etait rempli d'un
uide homogene et isotrope. Or un tel univers, completement homogene ne peut
pas produire les structures que nous observons aujourd'hui. Il nous faut revoir notre
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Fig. 1.12: Spectre du CMB obtenu avec l'instrument FIRAS du satellite COBE.
L'accord avec une distribution de Planck est excellent. Le meilleur t donne T =
2:728  0:004 K a 95 % de niveau de conance (Fixsen et al., 1996).
denition du principe cosmologique, en introduisant les notions d'homogeneite et
d'isotropie statistiques.




Elargissement du principe cosmologique
Le principe cosmologique stipule que l'univers est parfaitement homogene et iso-
trope. Cette hypothese, associee avec la relativite generale fournit la metrique de
Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker. Cependant, comme nous l'avons deja vu pa-
ge 7, les observations sont en contradiction avec ce principe : manifestement, l'univers
n'est pas homogene car nous observons des structures comme par exemple des ga-
laxies, des amas, des superamas... L'univers nous appara^t homogene sur des echelles
superieures au Gpc. Rappelons que l'observation d'un fond dius cosmologique ho-
mogene | le CMB | est la plus importante conrmation du bien-fonde du principe
cosmologique. Nous devons permettre des inhomogeneites dans l'univers (qui sont
deja presentes dans le CMB), perturbations par rapport a un ensemble statistique-
ment homogene. Ces inhomogeneites se traduiront notamment par des uctuations
de la metrique qui ne sera plus de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker. On pense
que les petites inhomogeneites se sont developpees sous l'eet de la gravitation en
structures de plus en plus importantes, jusqu'a former les structures observees.
2.1.2 Methode statistique
L'etude du mecanisme responsable de la distribution des galaxies dans l'univers
est un sujet de recherche tres actif, notamment depuis que les ordinateurs per-
mettent de simuler l'evolution d'un ensemble de points en interaction, comme des
inhomogeneites localisees. Si ce mecanisme ne contredit pas le principe cosmologique,
il doit avoir opere de facon uniforme : on devrait avoir la me^me probabilite d'avoir
une galaxie dans un volume donne independamment de l'endroit considere. Les ob-
servations montrent que les galaxies ont une nette tendance a se regrouper en amas.
Ces deux proprietes necessaires pour rendre compte des observations se traduisent
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par une fonction mathematique qui doit verier :
1
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) la probabilite de trouver une galaxie dans le
volume dV
1




(r) est la fonction de correlation
a deux points, positive pour exprimer le fait que les galaxies preferent s'apparenter.
Cette fonction ne depend que du module r de la separation entre les galaxies puisque
nous voulons decrire un univers statistiquement isotrope.
On peut exprimer cette correlation entre galaxies en terme de correlation du


















Il est naturel de penser que la repatition des galaxies est correlee a celle de la masse.















Dans les modeles les plus simples, les correlations de masse et de galaxies sont egales.
On peut permettre aux galaxies d'e^tre plus ou moins correlees avec la densite de

























































La fonction P (k) est le spectre de puissance, c'est la transformee de Fourier de la
fonction de correlation a deux points. P ne depend que du module de
~
k car  ne
depend que du module de ~r, en vertu du principe cosmologique. Les mesures de ce







. Les modes de Fourier se trouvant dans l'intervalle [k; k + d
3
k]























La connaissance des proprietes statistiques des uctuations de densites sont cruciales
pour contraindre les theories de formation des structures. Deux d'entre elles, l'ina-
tion et les defauts topologiques, predisent des distributions dierentes (gaussiennes
et non-gaussiennes respectivement) pour ces uctuations. Les observations favorisent




et Æ(t; ~r) sont des variables aleatoires gaussiennes. Notons que la
Fig. 2.1: Spectre de puissance de la distribution des galaxies. Les donnees sont issues
de Gazta~naga & Baugh (1998).
fonction  est liee a la distribution de masse sans tenir compte de sa nature : on inclut
ici la contribution de la matiere baryonique (noire et lumineuse) au me^me titre que
celle de la matiere noire non-baryonique.
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2.1.3 La matiere noire
Preuves de sa presence
D'un point de vue observationnel, le probleme de la matiere noire est intimement
lie a la comparaison de la masse d'une structure avec la connaissance que nous avons
de son contenu. Du voisinage du soleil, en passant par les halos des galaxies, par
les amas jusqu'a l'univers dans son ensemble, il existe toujours trop peu de matiere
observable pour rendre compte des eets dynamiques observes, en supposant que la
gravitation newtonnienne est correcte. Par exemple, lorsque l'on calcule la vitesse de
rotation d'une etoile situee en peripherie d'une galaxie, on trouve que cette vitesse
decro^t en raison inverse de la racine carree de la distance au centre de la galaxie.
Les observations (voir Fig. 2.2) sont en desaccord avec ces predictions puisque les
vitesses restent constantes. Zwicky (1933) est le premier a avoir subodore l'existence
de la matiere noire ; dans cet article la densite moyenne de masse dans l'amas Coma
estmiee est 400 fois plus grande que celle calculee en ne comptant que la masse lumi-







de l'epoque, bien superieure aux valeurs typiques admises aujourd'hui. Avec une va-




), on trouve un facteur 50
au lieu de 400, mais toujours bien plus grand que 1. Le rapport masse sur luminosite
(M=L) est un bon indicateur de la presence de matiere noire. Par denition, le rap-




 1 vaut 1. Un rapport M=L plus grand
que 1 correspond a une predominance de matiere noire sur la matiere lumineuse. Os-
triker et al. (1974) ont montre que le M=L des galaxies augmentait avec la distance
au centre et que la masse manquante (c'est-a-dire la matiere noire) pouvait jouer un
ro^le cosmologique. Oort (1940) a montre que le rapport M=L etait de l'ordre de 250
dans les regions exterieures de NGC 3115. Comme dans le cas de Zwicky, ce nombre
peut e^tre divise par 10 environ, compte-tenu de la precision mediocre des mesures de
distance des galaxies a cette epoque. Dans le proche voisinage du Soleil (quelques pc),
on a M=L  1:7.

A l'echelle de la galaxie, il est deja de l'ordre de quelques dizaines
et de quelques centaines a l'echelle des amas de galaxies (voir Padmanabhan (1993)).
Ma et al. (1998) ont trouve un M=L de 560h pour le superamas Corona Borealis en
etudiant la dynamique et les redshifts de 528 galaxies liees a ce superamas.
Nous voyons que le rapport masse sur luminosite est un nombre croissant avec le
volume dans lequel on l'estime. Plus on considere de grands volumes, plus la matiere
noire est en exces par rapport a la matiere lumineuse. La nucleosynthese predit que
la contribution des baryons a la densite critique se trouve entre 2 % et 5 % ; les es-
timations sur la contribution des etoiles (matiere lumineuse et baryonique) donnent
une valeur de l'ordre de 0.5 %. La matiere baryonique serait donc constituee d'envi-
ron 10 % de matiere lumineuse sous forme d'etoiles et de 90 % de matiere sombre.




nique et non-baryonique) donnaient une contribution de l'ordre de 30 %. Il appara^t
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Fig. 2.2: Vitesse de rotation des etoiles autour du centre de NGC3198.
Graphe du haut : prol de luminosite de NGC3198. La repartition de matiere
lumineuse est directement liee a la distance au centre de la galaxie.
Graphe du bas : les points sont des mesures de vitesses de rotation d'etoiles autour
du centre de la galaxie. Si l'on suppose que toute la matiere de la galaxie est la
matiere lumineuse determinee par le prol de luminosite et en appliquant les lois
de la mecanique newtonnienne, alors les vitesses de rotation des etoiles devraient
se trouver sur la courbe labellee par \DISQUE". On voit qu'au lieu de decro^tre,
ces vitesses restent constantes. On arrive a reproduire les mesures en ajoutant a la
galaxie un halo spherique de matiere noire (non-lumineuse). La masse de la galaxie
augmente avec la distance au centre, contrairement a la masse lumineuse.
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donc que la matiere baryonique ne contribue que peu (quelques pourcents) a la densite
de matiere. Il existe donc de la matiere noire non baryonique, largement dominante.
Une autre explication possible serait de modier la theorie de la gravitation et de
faire en sorte que la force decroisse moins vite que r
 2
a grande distance (Begeman
et al., 1991; Mannheim, 1993). Les observations sur l'eet de lentille gravitationnelle
devraient mettre des contraintes tres fortes sur de telles theories. Nous considererons
ici que la theorie de la gravitation est correcte. Une autre alternative pour expli-
quer le probleme de la matiere noire est la theorie de la nucleosynthese inhomogene
(Applegate et al., 1987) ; ce scenario est maintenant abandonne.
Nature de la matiere noire
Matiere noire baryonique. Comme nous ne la voyons pas sous forme lumineuse, il
faut la chercher ailleurs que dans les etoiles. Une premiere piste est celle des corps mas-
sifs et compacts du halo galactique, denommes MACHOs
1
en anglais. Cette categorie
inclut notamment les naines brunes, les jupiters, les naines blanches et les etoiles
a neutrons. Les naines brunes sont des boules d'hydrogene et d'helium trop legeres
(M 6 0:08M

) pour que les reactions thermonucleaires se declenchent. Les jupiters
sont aussi des naines brunes mais leur masse est encore plus faible : M  0:001M

.
Les naines brunes etaient recemment encore les meilleurs candidats. La detection de
ces objets se fait par eet de microlentille gravitationnelle (Paczynski, 1986; Griest,
1991). Les resultats, pas completement stabilises, montrent qu'au plus 50 % de la
masse du halo serait sous la forme de MACHOs avec une masse de l'ordre de 0.5 M








mieux a 20 % de la masse du halo. Les experiences a l'origine de ces resultats, MACHO
et EROS (Alcock et al., 1997; Alcock et al., 1998; Afonso et al., 1999) ne convergent
pas vers les me^mes conclusions mais sont en accord sur les limites superieures.
Les nuages moleculaires froids et denses sont de bons candidats. Ils sont recherches de-
puis longtemps mais ont ete detectes pour la premiere fois par Valentijn & van der Werf
(1999). Les mesures ont ete prises par le satellite ISO et ont prouve la presence de
nuages d'hydrogene moleculaire dans le disque de la galaxie NGC 891. Les auteurs en
ont deduit que les nuages d'hydrogene moleculaire sont presents dans la totalite du
disque et que la masse d'hydrogene moleculaire serait entre 5 et 15 fois plus grande
que la masse d'hydrogene atomique. Ce surplus de masse, jusqu'alors inconnu, suÆ-
rait pour resoudre le probleme de la matiere noire, au moins dans la partie optique
du disque. Il reste a conrmer ces resultats tres encourageants.
Matiere noire non baryonique. L'existence de ce type de matiere noire ne fait pas
de doute. Elle en est me^me la forme dominante (puisque 

m
est proche de 0:3 et
1





6 0:05). Parmi les especes non baryoniques, on distingue les especes
chaudes (HDM) des especes froides (CDM). Un candidat constitue de la matiere
noire chaude (froide) s'il etait relativiste (non relativiste) a l'epoque de la formation
des structures. Cette distinction est tres importante pour ce qui est des scenarios de
formation des structures dans l'univers ; en eet, la matiere noire chaude eace toute
trace de uctuations a petite echelle et favorise ainsi la formation des grandes struc-
tures en premier qui, plus tard, peuvent se fragmenter en amas et en galaxies, c'est le
scenario \top-down". Dans ce cas, on devrait observer une coupure (brusque baisse
de puissance) dans le spectre de la Fig. 2.1 aux petites echelles spatiales (c'est-a-dire
aux grandes valeurs de k) ce qui n'est pas le cas (White et al., 1983). Ce modele
de formation des structures par de la matiere noire chaude est donc pratiquement
abandonne.
Inversement, la matiere noire froide, avec sa vitesse de dispersion faible, amplie les
uctuations sur de petites echelles et favorise ainsi la formation des petites structures
en premier (galaxies et amas) qui coalescent en grandes structures, c'est le scenario
\bottom-up", qui ne genere pas de coupure dans le spectre de puissance et qui n'est
pas contredit par les observations (voir Fig. 2.1). La distinction entre le cas de la
matiere noire chaude ou froide peut donc se faire en etudiant le spectre de puissance
de la distribution spatiale des galaxies.
On peut cependant constuire des modeles interessants en ne mettant qu'une frac-
tion de matiere noire chaude (25 %) et le reste de matiere noire froide. Dans ces
modeles, un serieux candidat pour la matiere noire chaude est un neutrino leger
2
,
mais cette hypothese semble de plus en plus fragile. Si un tel neutrino existait, sa









=(93:5 eV) pour avoir un ro^le cosmolo-
gique important, ou la somme porte sur les dierentes especes de neutrinos. Depuis
les resultats de l'experience Super-Kamiokande (Fukuda et al., 1998), on pense que
les neutrinos pourraient avoir une masse non nulle. La dierence de masse entre les























eV, beaucoup trop faible
pour jouer un ro^le dans la formation des structures.
Quant a la matiere noire froide, on doit faire appel aux theories situees a des
energies au-dela de celles du modele standard de la physique des particules. Ce dernier,








, ne propose aucun candidat a
la matiere noire. Les theories comme la symetrie PQ (Peccei-Quinn), la supersymetrie,
les theories de grande unication (GUTs), les supercordes proposent des particules
reliques des premiers instants de l'univers. Les axions (issus de la symetrie PQ) et
des particules massives interagissant faiblement (WIMPs, pour Weakly Interacting
Massive Particles, issus des theories supersymetriques) sont les candidats les plus
2
m 6 100 eV
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etudies. La masse de l'axion doit se situer aux alentours de 10
 5
eV. S'il existe, il
devrait jouer un ro^le important dans le bilan d'energie de l'univers. Parmi les WIMPs,
on peut citer le neutralino, particule supersymetrique la plus legere (la plus stable), de
masse comprise entre 10 GeV et 3 TeV et sa section eÆcace avec la matiere ordinaire
est de l'ordre de celles des interactions faibles (voir Jungman et al. (1996) pour une
revue tres complete de la matiere noire supersymetrique).
Enn, il existe aussi une categorie de matiere noire tiede (WDM), representee par
des particules ayant une masse de l'ordre du keV, comme l'axino (Rajagopal et al.,
1991), le neutrino droit et le gravitino.
Les modeles d'univers avec matiere noire froide sont, de loin, les plus prometteurs.
Lorsque nous invoquerons dans la suite de la matiere noire, il s'agira toujours de
matiere noire froide.
Les inhomogeneites que nous observons aujourd'hui sous la forme de structures
sont vraisemblablement presentes dans l'univers primordial. L'univers etant opaque
avant la recombinaison, on ne peut esperer observer de structures au mieux jusqu'au
rayonnement de fond cosmologique.
2.2 Le rayonnement de fond cosmologique
Nous voulons dans cette partie enoncer certaines proprietes fondamentales tres
generales concernant le rayonnement de fond cosmologique. Nous reviendrons sur les
details a partir de la page 90.
Le CMB a ete emis suite a l'association des electrons aux noyaux pour la premiere
fois depuis le debut de l'univers, alors que la temperature permet a cette reaction de
se produire. Cette periode s'appelle la recombinaison. Auparavant, la temperature de
l'univers etait trop elevee par rapport a l'energie de liaison de l'atome d'hydrogene et
les atomes etaient immediatement dissocies. Nous voulons savoir a quel moment de
l'histoire de l'univers cette periode se situe. Nous supposons pour cela que le milieu
est a l'equilibre thermodynamique. Ce milieu est un plasma essentiellement constitue
de protons, d'electrons et de photons. La reaction chimique caracterisant l'equilibre
entre ces especes s'ecrit :
p+ e
 
 H + photon
























et la conservation du






. On neglige les atomes d'helium
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(on a en fait environ 1 atome d'helium pour 10 d'hydrogenes). Le coeÆcient g
i
est le
poids statistique de l'espece i : il vaut 2 pour les protons et les electrons et 4 pour
l'atome d'hydrogene (car fait de 2 particules de spin 1/2). L'equilibre chimique se









Les photons, particules de masse nulle et qui sont leur propre antiparticule, sont a
l'equilibre donc leur potentiel chimique est nul ; c'est pourquoi il n'intervient pas dans













est l'energie d'ionisation de l'atome hydrogene. En eliminant les potentiels






, une fois a partir
de n
H






































dans le facteur precedant l'exponentielle. Pour caracteriser
la proportion d'atomes H par rapport aux baryons, on introduit le parametre d'ioni-














































(voir Kolb & Turner (1990)).




varient tous les deux en
1=a
3
. On peut donc le mesurer aujourd'hui. n

est la fonction de distribution du corps



























Cette equation est connue sous le nom d'equation de Saha, exprimee pour la variable
d'ionisation x. Denir la temperature de recombinaison comme celle a laquelle 90 %
des electrons se sont lies aux protons, revient a poser x = 0:9 et de resoudre pour T .
La relation entre temperature et redshift est T = (1 + z) 2:728 K (voir page 35) ;
on trouve alors que la recombinaison s'est produite pour des redshifts compris entre
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, on a represente les variations de x en fonction de z. La recom-
binaison est denie comme etant le moment ou x = 0:1, c'est-a-dire quand 90 %

















Pour un redshift intermediaire de 1300, on trouve une temperature de :
T
rec
 0:3 eV soit 3600 K:
Pour calculer l'a^ge de l'univers correspondant, nous utilisons le fait que l'univers est
domine par la matiere (puisque z
rec
 1300 et z
eq
 2000) et que le temps ecoule
depuis que la matiere domine est beaucoup plus grand que le temps ecoule depuis
le Big-Bang jusqu'a l'egalite matiere-rayonnement. On fait donc l'approximation que










































(0.2) et de h (0.65), on trouve 500 000 ans.
Avec l'expansion, la temperature diminue et le libre parcours moyen des photons
augmente. Le decouplage des photons a lieu lorsque la distance moyenne separant
deux interactions est plus grande que la distance nous separant de la surface de
derniere diusion (en d'autres termes l'intervalle de temps separant deux interactions
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devient superieur a l'intervalle de temps nous separant du decouplage, que l'on peut























densite volumique des electrons libres (c'est l'Eq. 1.44 avec v = c = 1). Cette densite




































































cm avec x = x(z) ; (2.4)
nous constatons qu'il augmente puisque la densite des electrons libre diminue au fur
et a mesure que la recombinaison se poursuit. Pour comparer `

a l'a^ge de l'univers,
on fait la me^me approximation que dans le cas de la recombinaison et on trouve pour







































On peut donc tracer les courbes `

= g(1 + z) et t
univers
= f(1 + z) pour dierentes











pour le libre parcours moyen (voir
Fig. 2.4). Il faut egalement tenir compte de la dependance en z du parametre d'io-







correspondant a une temperature de :
T
dec
 3000 K = 0:3 eV et a un a^ge de t
dec













= 0:2 et h = 0:65, on trouve 600 000 ans. Une fois les photons decouples,
ils se propagent librement. Nous les detectons aujourd'hui sous la forme d'un rayon-
nement de corps noir d'une temperature de 2:728  0:004 K a 95 % de niveau de
conance (Fixsen et al., 1996) ; c'est le CMB.
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Fig. 2.4: Redshift du decouplage des photons. Le libre parcours moyen des photons





) devient plus grand







) pour des redshifts tres proches de 1100.
Le CMB est une des predictions fondamentales de la theorie du Big-Bang ; c'est
pour cette raison que de nombreuses experiences ont etudie ses principales caracte-
ristiques : notamment son spectre, an de verier s'il s'agit bien de celui d'un corps
noir, sa temperature et son isotropie. Parmi ces experiences, citons la plus precise
et la plus complete d'entre elles, le satellite americain COBE
3
lance en 1989 (voir
Fig. 2.5). Voici les mesures et resultats dus a COBE :
{ le dipo^le
Le syteme solaire est anime d'un mouvement relatif par rapport au CMB. Selon
la direction dans laquelle nous observons le rayonnement, les photons ne seront
pas vus avec la me^me energie par eet Doppler. L'anisotropie de temperature
associee (de l'ordre de 10
 3
K) n'est donc pas intrinseque au CMB, c'est un
eet Doppler pur et il convient de le retirer pour etudier le CMB lui-me^me.





(coordonnees galactiques) avec une amplitude de 3.358 mK. L'anisotropie de
temperature due au dipo^le mesuree dans une direction faisant un angle  avec













Pour un recit detaille de la mission COBE et des experiences liees au CMB, on peut lire le livre
de Smoot (1994), traduit en francais, \Les rides du temps", Flammarion 1994.
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Fig. 2.5: Instruments du satellite COBE. Vue d'ensemble du satellite COBE. L'instru-
ment DIRBE (\Diuse Infrared Background Experiment") etait destine a recher-
cher un fond dius infrarouge (Puget et al., 1996).
{ le spectre
L'instrument FIRAS (\Far Infrared Absolute Spectrophotometer" du satellite a
mesure la puissance rayonnee par le CMB a differentes frequences (ou longueurs
d'onde) ; Mather et al. (1994), ainsi que Fixsen et al. (1996) ont donc pu recons-
truire le spectre du CMB. Il s'agit d'un spectre de corps noir presque parfait
de temperature T = 2:728 0:004 K (il constitue en fait le meilleur corps noir
que l'on connaisse actuellement ; me^me en laboratoire, on n'est pas capable de
faire mieux).
{ les uctuations de temperature
L'instrument D.M.R. (\Dierential Microwave Radiometer") a mesure les dif-
ferences de temperature entre deux points du ciel. Sa resolution angulaire est
de 10
Æ
. Apres avoir retire toutes les sources de bruit et de contamination pos-
sibles par d'autres processus, Smoot et al. (1992) ont montre que le CMB n'etait
pas rigoureusement uniforme et qu'il existait des anisotropies intrinseques de
temperature. Ces uctuations ont une dispersion de 30  5 K. Ce resultat
tres important signie d'une part que le CMB a un haut degre d'homogeneite
(T=T  10
 5
), ce qui valide notre hypothese du principe cosmologique (voir
pour comparaison la Fig. 1.1 page 8). D'autre part, on pense que les uctua-
tions de temperature observees sont dues a des inhomogeneites de matiere deja
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Fig. 2.6: Anisotropies du CMB. Le ciel, tel qu'il a ete vu par COBE en utilisant 2
annees de mesures. Le niveau moyen du ciel est 2:728  0:004 K a 95 % de niveau
de conance et les uctuations autour de cette valeur moyenne ont une dispersion
de 30  5 K. Les zones claires sont un peu plus chaudes et les sombres, un peu
plus froides. La taille angulaire de la plus petite structure est de 10
Æ
.
presentes lors du decouplage et ont servi de germes pour la croissance des struc-
tures que nous observons aujourd'hui. Ces structures ont pu cro^tre par instabi-
lite gravitationnelle. La carte presentee dans la g 2.6 a ete construite a partir
de 2 annees de donnees de DMR, dipo^le et plan galactique retires.
L'origine des inhomogeneites presentes dans la carte des uctuations de tempe-
rature du CMB n'est pas encore completement clariee. Deux theories pretendent
pouvoir generer de telles inhomogeneites : l'ination et les defauts topologiques. Les
mesures actuelles semblent favoriser tres nettement celles provenant de l'ination.
Pour cette raison, nous n'aborderons pas les defauts topologiques.
2.3 Ination
Nous avons commence notre observation de l'univers inhomogene par l'univers
actuel. Nous sommes remontes dans le temps, jusqu'a quelques centaines de milliers
d'annees, au moment de l'emission du CMB, ou les traces des inhomogeneites sont
deja presentes. Nous nous interessons ici a l'origine des uctuations. Nous n'etudierons
pas le mecanisme de generation des uctuations primordiales (qui reste encore un
domaine assez controverse), nous en donnerons juste une idee phenomenologique.
La prediction essentielle de l'ination | veriable experimentalement | est que
les uctuations produites obeissent a une statistique gaussienne. Les experiences de
mesure des anisotropies du CMB, en plus de mesurer les parametres cosmologiques,
se proposent de determiner la statistique des uctuations de temperature du CMB,
an de contraindre les mecanismes de fabrication des uctuations primordiales.
L'ination a ete initialement proposee pour resoudre certains problemes que le modele
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standard ne parvenait pas a resoudre. Nous allons voir quels etaient ces problemes.
Pour cela, nous considererons que l'ination s'est produite suÆsamment to^t pour
pouvoir negliger la constante cosmologique a cette epoque ; elle peut par contre e^tre
dominante aujourd'hui car l'expansion a diminue la valeur de la densite .
2.3.1 Les problemes de l'\ancien" modele standard.
La theorie de l'ination a ete proposee pour la premiere fois par Guth (1981). Le
titre de son article est : \Inationary Universe : A Possible Solution to the Horizon
and Flatness Problems". En eet, malgre les innombrables succes du modele standard














(c'est l'Eq. 1.15 sans constante cosmologique) il reste des points precis qui sont restes
sans reponse, comme les problemes de l'horizon et de la platitude (\atness problem").
Il repose egalement sur certaines conditions initiales qu'on a du^ supposer sans pouvoir
les justier et les expliquer. Ce modele standard etait en fait surtout celui des annees
70 : l'ajout dans ce modele de l'ination est devenu pratiquement incontournable
dans la communaute scientique de sorte que dans le \modele standard" moderne,
on inclut l'ination.
le probleme de la platitude
Avec l'equation de Friedmann sous cette forme, on peut l'exprimer a un redshift z



















L'expansion de l'univers se fait en se ralentissant (c'est du moins ce qu'on croyait a
l'epoque de l'ancien modele standard !), c'est-a-dire que j _aj est une fonction decrois-






ce qui signie que j
  1j s'eloigne de 0.

A partir
de l'Eq. 1.29 page 22, on peut exprimer l'equation de Friedmann en z en fonction
de cette me^me equation en z
0
, en ne considerant pas de constante cosmologique (on














































= 1   
. De cette equation, on en deduit facilement celle





















































Nous pouvons deduire de cette equation plusieurs consequences importantes :
{ pour des grandes valeurs de z
0
, c'est-a-dire quand on va vers le passe, tous les






















{ si, a un redshift z donne, on a la stricte egalite 










= 1. Un univers plat sans constante cosmologique reste plat et a
toujours ete plat ;
{ le point 
 = 1 est instable. Dans un univers en expansion, supposons qu'a z
on ait 
 = 1 + " avec 0 < j"j  1 ; si nous regardons l'evolution de 
 avec le
temps, alors sa valeur en z
0
, avec z > z
0



















Avec l'expansion, l'univers s'eloigne de plus en plus d'un univers critique.




= O(1) aujourd'hui (apres une quinzaine de milliards d'annees
environ !), c'est que dans le passe 
 a du^ e^tre extre^mement proche de 1 (c'est l'Eq. 2.8
avec z = 0 et z
0
 1). On appelle cet ajustement \ne tuning" en anglais, illustre
dans la Fig. 2.7.

A partir du fait que 

0




)  1 = O(10
 60
) (2.9)








). Le fait que 
 ait ete








)) dans l'Eq. 2.6. Dans le cadre de ce modele standard, aucun
mecanisme ne peut expliquer que 
 soit egal a 1. Il faut considerer qu'il s'agit d'une
condition initiale. Si l'Eq. 2.9 n'avait pas ete veriee avec une telle precision a l'epoque
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de Planck, soit l'univers se serait recontracte depuis longtemps, soit il serait si dilue
qu'auncune etoile n'aurait pas se former. Le probleme de la platitude est donc de
devoir admettre comme condition initiale que l'univers a ete, a l'epoque de Planck,
suÆsamment proche de la platitude (a 10
 60
pres) pour qu'aujourd'hui encore le terme



















Fig. 2.7: Probleme de la platitude. Me^me apres 15 milliards d'annees d'expansion il
semble que nous soyons tres proches aujourd'hui d'un univers plat (critique). Ce
fait observationnel implique qu'a 10
 9
s apres le Big-Bang, la densite  de l'univers
a du^ e^tre proche de la densite critique a 10
 23
pres ; en extrapolant jusqu'au temps
de Planck, cet ajustement a du^ e^tre verie a 10
 60
pres. La gure est adaptee de
http://www.astro.ucla.edu/~wright/cosmo 03.htm.
Le probleme de l'horizon
La taille observable de la region correspondant a l'epoque de l'emission du CMB
est donnee par l'intersection de notre co^ne de lumiere passe avec le plan d'espace
pris a t = t
dec




), c'est notre horizon observable.
L'image, homogene (a 10
 5
pres), est constituee par les photons provenant des points
d'espace-temps situes dans notre horizon. L'homogeneite de ce rayonnement montre
que toute la region observee a ete en contact causal. Or la taille des regions cau-
salement connectees a t = t
dec
est bien plus petite que la region observable : il n'y
a donc aucune raison, selon ce modele, pour que le CMB nous paraisse homogene
sur tout le ciel (voir Fig. 2.8). Le probleme de l'horizon reside dans le fait que la
distance AA
0









2. Cette derniere distance est la distance maximale sur laquelle
la physique causale a pu agir (c'est-a-dire thermaliser, homogeneiser). Les regions
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Fig. 2.8: Probleme de l'horizon. La distance AA
0
(notre horizon visible actuel) est








2. Le CMB n'a,
dans ce modele, aucune raison d'e^tre homogene sur toute la sphere celeste puisque
les points Z et Z
0





2 sont donc, chacune d'elles et d'une facon independante, thermalisees.
Il est donc surprenant que tout le ciel nous paraisse homogene alors que seules les




2 peuvent l'e^tre. Nous allons calculer l'angle sous lequel
est vu l'horizon a l'epoque du decouplage, dans le cas d'un univers plat 
 = 1. Nous
devons pour cela calculer la taille physique de l'horizon a t = t
dec
. Cette taille est


























































par denition de z
eq
:






























Nous avons ensuite besoin de calculer la distance angulaire. Elle est donnee par (voir









































L'angle sous lequel nous voyons aujourd'hui l'horizon tel qu'il etait a l'epoque du




























 2000, on trouve un angle de 1
Æ





2 de la Fig. 2.8.
Le modele standard de la cosmologie ne peut donc pas expliquer l'homogeneite du
CMB sur toute la sphere celeste (180
Æ
) mais seulement sur 1
Æ
.
Le probleme de la generation des uctuations
L'univers, nous l'avons vu, n'est pas homogene. Il existe des structures qui se sont
formees par eondrement gravitationnel de petites inhomogeneites, celles que nous
voyons dans le CMB. On peut decomposer ces uctuations en modes de Fourier de lon-
gueur d'onde physique (t) = 2a(t)=k. Il est interessant d'etudier le comportement
de cette perturbation dans un univers domine soit par la matiere soit par le rayonne-
ment. Dans un tel univers, a(t) / t
n
avec n = 1=2 ou 2=3.  etant proportionnel a a,





cro^t plus rapidement que . La pente de la fonction R
H
change lorsque t = t
eq
(voir g 2.9). On montre que si les perturbations s'etaient formees recemment et
a l'interieur du rayon de Hubble (c'est ce qui se produit dans le modele que nous
considerons ici), elles n'auraient pas eu le temps de s'eondrer pour donner les struc-
tures que nous observons aujourd'hui. Elles ont donc ete produites bien plus to^t, et
a l'exterieur du rayon de Hubble.

A cette echelle, seule la gravitation induite par la
densite globale a pu les former (puisque la physique causale locale n'a pas eu le temps
de s'exprimer). Le mecanisme de formation des structures propose dans ce contexte
est celui des defauts topologiques, tres defavorise par les mesures a haute resolution













Fig. 2.9: Probleme de la formation des structures. Des les premiers instants, les per-
turbations sont situees au-dela de l'horizon. Toute echelle astrophysique pertinente
aujourd'hui a ete beaucoup plus grande que le rayon de Hubble a une certaine
epoque. La physique causale n'entre donc pas en ligne de compte pour ces echelles,
seule la gravitation induite par la densite globale peut inuencer les perturba-
tions. Celles-ci ne peuvent entrer dans l'horizon qu'aux instants t
entree
. Une fois a
l'interieur, la physique causale peut les faire evoluer.
angulaire du CMB. Il appara^t ainsi que le modele standard n'est pas capable de
produire des uctuations ayant les bonnes proprietes, celles capables de former les
structures existantes.
2.3.2 Le concept d'ination ; solutions aux problemes du modele standard
Il est possible de resoudre les trois problemes vus precedemment en supposant que
l'expansion de l'univers s'est faite de maniere acceleree pendant sa prime jeunesse. Une
telle expansion permettrait aux echelles physiques d'avoir ete plus petites que le rayon
de Hubble a des epoques suÆsamment reculees. Expansion acceleree signie a > 0
(ou encore _a est croissante avec le temps, c'est ainsi que l'on denit l'ination), ce que
l'on n'a jamais avec une loi de croissance en t
n
, avec 0 < n < 1. Il faudrait donc une







ou H est constante pendant cette periode. L'expansion de l'univers serait alors due a





caracterise le debut de l'ination), puis commence une croissance exponen-
tielle jusqu'a la n de l'ination (t = t
f
). Puis l'univers est a nouveau domine par le
rayonnement jusqu'a t = t
eq

































via l'equation de Friedmann 1.16 page 13. La forme 2.14 montre que pendant l'ina-
tion, le rayon de Hubble diminue (mesure en coordonnees comobiles a cause du facteur
1=a, c'est-a-dire reste constant en coordonnees propres), alors qu'a toute autre epoque,
il augmente avec le temps (puisqu'alors _a est decroissante avec le temps). Pendant
l'ination, la longueur d'onde propre de la perturbation augmente tandis que le rayon
de Hubble reste constant. Il est donc possible, et c'est ici que reside tout l'intere^t de
l'ination, que la perturbation soit a l'interieur du rayon de Hubble, lui permettant
ainsi d'evoluer selon la physique causale. Une perturbation caracterisee par son mode











. Apres la n de l'ination, le rayon de Hubble augmente a nou-
veau et rattrape la perturbation a t = t
entree
(). L'ination permet a la perturbation





() (voir Fig. 2.10). Toute perturbation generee par un processus phy-
sique causal avant t
sortie




() et pourra mener a
des structures apres t
entree
(). L'ination procure un mecanisme permettant aux per-
turbations d'evoluer par des processus causaux suÆsamment to^t pour pouvoir former
les structures observees.
Le probleme de la platitude est naturellement resolu dans ce modele. En eet,
l'ination est un mecanisme qui implique 
 ! 1 puisque le produit Ha = _a aug-
mente avec le temps. Toute periode d'ination rapproche 
 de 1 et donc d'un univers











































appara^t dans cette equation dieremment des autres densites : d'une part elle





considere que z est dans le passe de z
0
, alors z > z
0






deviennent negligeables par rapport au terme en 
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Fig. 2.10: Formation des structures avec ination. Avant le debut de l'ination, l'uni-





encore situee au-dela du rayon de Hubble, comme dans le cas d'un univers non








selon les lois de la physique causale. Pendant l'ination, le rayon de Hubble reste
constant alors que les perturbations continuent de cro^tre, leur permettant de sor-




). Elle est alors \gelee", c'est-a-dire qu'elle
n'evolue plus. Apres l'ination, le rayon de Hubble augmente a nouveau et plus
rapidement que les perturbations, permettant a 
i
de rentrer dans le rayon de





) ; elle continue son evolution pour former
les structures.
Un univers avec constante cosmologique tend vers un univers critique avec le temps.
Quant au probleme de l'horizon, il est resolu en ce sens qu'une expansion expo-
nentielle juste apres le Big-Bang permet aux deux points Z et Z
0
de rentrer en contact
causal, voir la Fig. 2.11.
2.3.3 Principe de la theorie de l'ination
Nous avons vu que la condition d'avoir de l'ination peut s'ecrire (voir Eq 2.15) :
 + 3p < 0:
Si la densite d'energie de l'univers est dominee par celle d'un champ scalaire , alors
cette condition est automatiquement veriee. On montre que dans ce cas, p =  .
L'existence d'un tel champ scalaire est predite par la physique des particules. Les












Fig. 2.11: Solution au probleme de l'horizon. Une expansion acceleree de l'univers peu
de temps apres le Big-Bang permet aux deux points Z et Z
0
d'avoir ete en contact
causal, donc d'e^tre a la me^me temperature, ce qui n'est pas le cas sans ination
(comparer avec la Fig. 2.8). La temperature des regions issues de Z et Z
0
au
moment du decouplage sera donc aussi la me^me bien que les regions considerees ne
soient pas en contact causal (car leur distance relative est superieure a l'horizon).
De cette facon, on explique pourquoi le CMB est homogene sur tout le ciel.
spontanee de symetrie : par exemple, celle de la symetrie electrofaible fait appara^tre
le boson de Higgs, decrit par un champ scalaire, le champ de Higgs. L'univers primor-
dial ayant ete le thea^tre de plusieurs brisures de symetrie, l'on s'attend a l'existence
de champs scalaires a cette epoque.

A une temperature d'environ 10
14
GeV, les in-
teractions forte et electrofaible sont uniees. Dans la plupart des modeles, c'est a
cette echelle qu'a lieu l'ination. Il existe une grande variete de theories ination-
naires avec des champs scalaires (voir Lyth & Riotto (1999) pour divers modeles).
Nous allons decrire quelques aspects typiques des theories inationnaires (voir Pad-
manabhan (1993)).
L'evolution du champ scalaire  est gouvernee par son potentiel V () qui admet
un minimum absolu pour  =  6= 0 (c'est l'etat fondamental du champ). La forme du
potentiel depend de la temperature d'equilibre T du systeme avec lequel il interagit,
la position de l'etat fondamental va donc lui aussi changer. Pour une temperature
T superieure a une certaine temperature critique T
c
, le minimum du potentiel est
en  = 0 et pas en  =  et la valeur du potentiel en ce point est de l'ordre de




. Pour T  T
c
, un autre minimum appara^t a . Pour T  T
c
,
 est le vrai minimum (c'est-a-dire absolu) du potentiel : V () = 0 V (0). Lors
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de la chute de temperature, le champ qui se trouvait en  = 0 ne passe pas instan-
tanement a  = , la transition peut demander un certain intervalle de temps pendant
lequel la densite d'energie du champ est constante, egale a V (0). L'equation de Fried-
mann 2.6 nous montre que dans ce cas l'expansion de l'univers est exponentielle. Le
passage vers  =  marque la n de l'expansion (puisqu'alors la densite d'energie du
champ devient nulle). L'expansion exponentielle va diminuer la temperature jusqu'a
quelques K. Plusieurs modeles existent, avec des potentiels dierents, mais la plu-
part sont bases sur le fait que le champ  accede lentement a sa valeur d'equilibre
absolu . Ceci est necessaire pour que l'ination dure suÆsamment longtemps pour
resoudre les problemes enonces precedemment. On parvient a ces resultats en don-
nant au potentiel une forme assez plate pour que le champ le parcoure lentement :
c'est le roulement lent (\slow-roll"). Lorsque le champ approche de son minimum ab-
solu, il est soumis a un potentiel harmonique (developpement limite du second ordre




(). Ces oscillations sont
amorties par l'expansion de l'univers, et par la decroissance du champ en d'autres par-
ticules en un temps de decroissance caracteristique  
 1









+ V () est converti en
particules relativistes en un temps t   
 1
. L'univers conna^t alors une phase de
rechauement (\reheating") jusqu'a la temperature qu'il avait avant l'ination (en
ordre de grandeur).
La source des perturbations generees par l'ination sont les uctuations quan-
tiques du champ scalaire. La diÆculte majeure dans le calcul des uctuations est le
passage du domaine quantique au domaine classique et nous n'aborderons pas cette
question ici. Le resultat fondamental est que les uctuations generees obeissent a une
statistique gaussienne (Bardeen et al., 1986; Kiefer et al., 1998). C'est une prediction
assez generale de l'ination car la plupart les theories inationnaires predisent cette
gaussianite. Les uctuations produites vont e^tre, a cause de l'expansion, etirees sur
des echelles bien plus grandes que le rayon de Hubble et vont se traduire par des
uctuations dans la metrique (voir section 2.4.5, page 84). Leur amplitude est par
contre tres faible. Elle augmente jusqu'a devenir macroscopique lors du rechauement
quand les particules crees a ce moment se propagent dans cette metrique perturbee.
Les uctuations peuvent e^tre decomposees en dierentes categories selon leur nature
geometrique. On distingue les perturbations scalaires (correspondant aux uctuations
de densite de la matiere), les perturbations vectorielles (correspondant a la vorticite
de la matiere) et les perturbations tensorielles (correspondant aux ondes gravitation-
nelles primordiales, qui ne se couplent pas a la matiere). Nous verrons dans la suite que
les perturbations vectorielles ne jouent aucun ro^le signicatif car leur amplitude dimi-
nue au cours de l'expansion. Les pertubations scalaires et tensorielles vont contribuer
aux anisotropies observees dans le CMB et leur importance relative est caracterisee
par leur spectre de puissance. L'etude des uctuations du CMB, couplees a celles de
la metrique, permet en principe de mesurer ou du moins de contraindre ces spectres
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de puissance, ainsi que certains parametres des theories inationnaires. Nous allons
voir quels sont ces parametres.
Un peu de formalisme
L'expression mathematique du potentiel fait appara^tre des parametres libres (par
exemple le couplage du champ avec lui-me^me) qui peuvent e^tre contraints par les
mesures de spectre de puissance des anisotropies du CMB. C'est pourquoi l'on attend
beaucoup des futures experiences precises comme MAP et Planck pour aÆner les
theories inationnaires. Nous allons donner quelques resultats quantitatifs relatifs aux
predictions de l'ination.

A partir du lagrangien, on peut calculer la densite d'energie et la pression du

























, un champ scalaire




et un champ auto-interagissant est decrit
par V () = 
4
.





















ou les points sont des derivees par rapport au temps et le prime par rapport a . On
a neglige la courbure puisque nous avons vu qu'elle etait tres petite a cette epoque.
Cette derniere equation est equivalente a l'equation de conservation :





ce qui nous permet d'exprimer d'une facon generale
_











On voit que H est une fonction decroissante du temps ; l'expansion est exponentielle
(elle nous assure a > 0) si H = _a=a = C
te
, ce qui est realise d'apres cette derniere
equation si  = C
te
. Dans ce cas,
_
  0 et V () constant : cela peut se produire si le
champ est piege dans un minimum local de son potentiel V .
La condition d'ination  + 3p < 0 (c'est-a-dire a > 0) devient, en remplacant




: l'energie potentielle est superieure a l'energie
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cinetique. Il y a ination lorsque la partie cinetique du champ scalaire est inferieure
a sa partie potentiel. Nous voulons que l'ination dure suÆsamment longtemps pour
que le CMB nous paraisse homogene et que 
 soit suÆsamment proche de 1 ; il faut










et pour que l'ination dure suÆsamment longtemps, il faut que l'acceleration du






Les deux dernieres equations sont les equations de \roulement lent" (\slow-roll"). On



















de sorte que les conditions de roulement lent deviennent :
 1 et jj  1:
Le parametre  contraint la pente du potentiel tandis que  contraint sa courbure.
L'ination prend n des que l'un de ces deux parametres est de l'ordre de 1. Dans le













Le parametre  peut aussi servir a parametrer l'equation d'etat du champ scalaire ;






 par son expression donnee
dans l'Eq. 2.21. On ecrit ensuite H
2
selon l'Eq. 2.20 et on trouve :
p =   (1  2=3):
De me^me, on obtient une forme particulierement simple pour l'equation de Fried-
mann : on part de l'expression de
_




(Eq. 2.17) en remplacant
_
 par


















Le parametre , que l'on peut mesurer a partir des anisotropies de temperature du
CMB, est donc tres important pour caracteriser le potentiel du champ scalaire. Il nous
donne acces a sa forme et a l'equation d'etat du champ. Tant que l'approximation


































On caracterise la duree totale de l'ination par le logarithme de l'accroissement du













































Pour resoudre les problemes du modele du Big-Bang standard dont nous avons parle
precedemment, on montre qu'il faut que N > 60 (cette valeur change un peu selon les
details du modeles considere : echelle d'energie de l'ination, duree du \reheating"...).
Nous avons vu que l'ination permettait non seulement de combler certaines la-
cunes du modele standard mais en plus fournissait un moyen de generer des uctua-
tions. Nous n'aborderons pas le mecanisme responsable de la transition entre les uc-
tuations quantiques du champ scalaire et les uctuations classiques, responsables des
anisotropies du CMB et de l'existence des structures. Les modeles les plus classiques
d'ination generent des uctuations obeissant a une statistique gaussienne. Les uc-
tuations les plus importantes pour la cosmologie sont les uctuations scalaires (d'am-
plitude Æ
H
, que l'on peut identier avec des uctuations de densite) et tensorielles
(d'amplitude A
G
, decrivant les ondes gravitationnelles primordiales) . Les uctuations
vectorielles, liees a la vorticite du uide cosmique, ne jouent pas de ro^le important en
cosmologie car elles decroissent avec l'expansion (voir page 78). L'evolution d'une per-
turbation est gelee des lors que sa longueur d'onde ( = 2 a=k) devient plus grande
que le rayon de Hubble puisqu'aucun processus de physique causale ne peut la faire
evoluer. Par denition, l'amplitude des uctuations est l'amplitude evaluee lorsque
la perturbation traverse le rayon de Hubble, c'est-a-dire pour k = aH. On montre
que les amplitudes des uctuations scalaires et tensorielles pour une onde de nombre
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ou k est le nombre d'onde comobile. Ces amplitudes dependent du potentiel du champ
et de sa derivee premiere.

A partir des modes de Fourier des perturbations, on peut

































L'indice R correspond a la courbure, pour rappeller que les uctuations de densite
se traduisent en courbure de la metrique. Dans les modeles simples, on suppose en
general une loi de puissance pour P
R
et elle est caracterisee par son indice spectral,








































= 16  = 1:16 r: (2.26)
Les modes tensoriels sont donc negligeables pour  1. L'indice spectral des pertur-











Cette derniere relation est automatiquement veriee si le modele d'ination est co-
herent (c'est un test de coherence interne, valable seulement pour le modele a un





et n, dependants eux-me^mes du parametre de roulement lent . Un modele
donne fournit les spectres de puissance, dont on peut en deduire ceux attendus pour
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les uctuations de temperature du CMB.

A partir du modele | c'est-a-dire a partir
d'un potentiel | on calcule  et . On calcule ensuite N en fonction du champ scalaire,
en utilisant . On inverse ensuite la relation pour trouver (N) = 
N
(N > 60), valeur
du champ pour laquelle le facteur d'echelle de l'univers s'est accru de e
N
. On calcule
enn les spectres de puissance en fonction de  et on calcule leur valeur pour k = aH.
Reciproquement, lorsque les mesures d'anisotropies de temperature et de polarisation
du CMB auront une precision suÆsante, nous pourrons contraindre fortement les
spectres de puissance des uctuations scalaires et tensorielles, ce qui contraindra
aussi  etc... Nous serons alors capables de determiner la forme du potentiel du champ
scalaire responsable de l'ination.
2.4 Perturbations cosmologiques
Nous avons vu que l'ination genere de facon naturelle des uctuations. Celles-ci
sont caracterisees par leur spectre de puissance et se traduisent par des uctuations
dans la metrique qui ne peut plus e^tre decrite par une expression de type Friedmann-
-Lema^tre-Robertson-Walker. Cependant, les uctuations sont petites et les traiter
dans le cadre de la theorie des perturbations est justie.

A l'ordre 0 nous pou-
vons considerer que la metrique est de Friedmann-Lema^tre-Robertson-Walker (voir
page 12) mais il convient de lui ajouter des potentiels d'ordre 1 rendant compte de la
presence des uctuations.
Nous nous proposons dans cette partie d'etudier l'evolution des perturbations sous
l'eet de la gravitation.
An de clarier l'expose, nous commencerons par presenter une approche new-
tonienne (voir Peebles (1980) et Bartlett (1999)) : nous considererons des champs
gravitationnels faibles, des perturbations dont la dimension caracteristique est plus
petite que l'horizon (car la physique newtonienne ne peut pas decrire ce qu'il se passe
au-dela de l'horizon) et des uides non relativistes. Ces approximations sont par
exemple valables pour des epoques plus recentes que l'egalite matiere-rayonnement
dans des regions relativement petites de l'univers par rapport au rayon de Hubble et
au rayon de courbure. Precisons que la theorie newtonienne ne peut pas rendre compte
des uctuations de type tensorielles (les ondes gravitationnelles primordiales).
2.4.1 Approche newtonienne
L'univers est rempli d'un uide non relativiste (domination de la matiere) de
densite (~x; t). On repere un point par sa coordonnee comobile ~r ou par sa coordonnee
propre ~x = a(t)~r. Toute variation du potentiel gravitationnel (~r; t) se propage avec
une vitesse innie. Sous ces hypotheses, on peut ecrire l'equation de continuite de ce
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Dans ces equations, p est la pression du uide et ~u = d~x=dt sa vitesse. Les gradients
sont pris au point ~x et a un temps t xe. Pour avoir l'equivalent de ces equations en
fonction du parametre d'echelle a, nous allons les exprimer a l'aide de la coordonnee
comobile ~r pluto^t qu'avec la coordonnee physique propre ~x. Les nouvelles variables










; ~x = a~r:
L'operateur r
~r
, gradient au point comobile ~r sera desormais note r. La vitesse ~v
d'un point quelconque a donc deux contributions distinctes : la premiere est due a
l'expansion, egale a _a~r (loi de Hubble) et l'autre est le mouvement propre du point (ne
participant pas a l'expansion, c'est la \peculiar velocity" en anglais), egale a a
_
~r. En
reecrivant les equations de continuite 2.27 et du mouvement 2.28 avec ces nouvelles
coordonnees
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ou le second terme du membre de droite a ete ajoute a la main pour concider avec
la limite newtonienne des equations de Friedmann et traduit le fait qu'en relativite
generale seulement, la pression est source de gravitation.
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2.4.2 Solutions uniformes
Comme les ecarts a l'uniformite sont petits, on commence par chercher les solutions
qui decrivent le comportement du fond qui, lui, est rigoureusement uniforme et xe
en coordonnees comobiles :
 = 
b
(t); p = p
b
(t) et ~v =
~
0:

































, resultat coherent avec celui que nous avons trouve page 14,
lorsque que nous avons decrit un univers domine par la matiere non relativiste. Enn,
en prenant la divergence de la deuxieme equation et en utilisant la troisieme, nous


























ou k appara^t ici comme une constante d'integration. Dans notre calcul, c'est l'energie
de liaison de l'univers en expansion (competition entre expansion | _a
2
=2 | et gra-
vitation | 4Ga
2
=3). En relativite generale, c'est la courbure.
2.4.3 Perturbation du modele







le fond. Nous allons ajouter des perturbations a ce modele parfaitement homogene et
isotrope. Pour cela, on ecrit les fonctions , p et  de la maniere suivante :
(t; ~r) = 
b
(t) + Æ(t; ~r) = 
b
(t)(1 + Æ(t; ~r))
p(t; ~r) = p
b
(t) + Æp(t; ~r)
(t; ~r) = 
b
(t; ~r) + '(t; ~r)
I.2. Fluctuations dans l'univers 78
Lorsque l'on reecrit les Eqs. 2.32, 2.33 et 2.34 et que l'on ne conserve que les inni-






















Æ + 12G Æp a
2
: (2.37)








En considerant que les fonctions relatives au fond sont connues (celles avec l'in-
dice \
b
"), il reste 4 inconnues (Æ, Æp, ' et ~v). N'ayant que 3 equations, on doit fournir
une quatrieme contrainte pour que l'on puisse resoudre le systeme : on ajoute une
equation d'etat reliant la pression a la densite p = f() soit Æp = g(Æ). On obtient
facilement l'equation d'evolution du contraste de densite Æ en derivant l'Eq. 2.35 par
rapport a t, en prenant la divergence de l'Eq. 2.36 et en eliminant les termes d'ordre















Elle decrit l'evolution de perturbations scalaires. Le terme scalaire signie que ces
perturbations sont decrites par des fonctions scalaires. C'est evident pour Æ qui est une
fonction scalaire mais cela l'est moins pour le vecteur vitesse (car on a utilise l'equation
du mouvement pour trouver cette equation). Il existe donc une partie scalaire dans
le vecteur vitesse. Ce resultat devient beaucoup plus clair si l'on decompose celui-ci













On peut montrer d'une part que cette decomposition est toujours possible, d'autre




et enn qu'il existe une fonction vectorielle
~
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De cette facon, lorsque l'on a pris la divergence de l'equation du mouvement 2.36, la
partie vectorielle a ete eliminee par denition de ~v
?
. De ce fait, seule la partie scalaire
de ~v intervient (implicitement) dans l'Eq. 2.39. Pour ce qui est de la partie vectorielle,
il faut prendre le rotationnel de l'equation du mouvement pour eliminer cette fois-ci













dont la solution decro^t en 1=a. On trouve alors un resultat important : les modes
vectoriels diminuent avec l'expansion de l'univers. Ces modes vectoriels sont relies
a la vorticite du uide. Dans notre approche newtonienne, les modes scalaires sont
engendres par la gravitation.
2.4.4 Solutions du modele perturbe
Reprenons l'equation gouvernant les perturbations scalaires (on oublie les pertur-















Supposons tout d'abord que la pression soit nulle : Æp = 0. Nous distinguons ensuite,































" correspondent aux deux solutions independantes de l'equa-
tion croissante et decroissante respectivement. Nous constatons qu'il existe des
modes croissants dans un univers domine par la matiere. Avec le temps, ces
perturbations vont s'accro^tre proportionnellement au facteur d'echelle, donc









Dans ce cas, la perturbation Æ de la matiere non relativiste est negligeable et
l'Eq. 2.41 se reduit a son seul membre de gauche, le membre de droite devenant












/   ln t:
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Dans un univers domine par le rayonnement, on ne trouve pas de mode croissant.


























La non plus, il n'y a pas de mode croissant.
4. 
 = 0, domination de la courbure, 
b
= 0.














Dans ce dernier cas, on ne trouve pas non plus de mode croissant.
Ces resultats ont ete obtenus en supposant que les uctuations de la pression etaient
nulles. Les choses se compliquent lorsque cette approximation n'est plus valable.
Le terme en Æp dans l'Eq. 2.41 nous conduit a nous donner une equation d'etat.
Prenons-en une particulierement simple, celle d'un gaz parfait soumis a des oscilla-
tions acoustiques adiabatiques :
p = p
b


















est la vitesse de propagation des ondes sonores dans ce milieu. Dans le cas d'une






























Cette expression a le merite de faire appara^tre tres clairement la competition entre
le terme gravitation 4G
b








tation intervient comme source avec un signe positif et tend a eondrer la matiere
environnante, contrairement a la pression qui est dissipative. Il existe une echelle cri-
tique pour laquelle les deux contributions sont egales, c'est l'echelle de Jeans. Elle est
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Physiquement, cette equation signie qu'une region de l'espace de taille a(t)
J
et de
masse superieure ou egale a la masse de Jeans correspondant a cette taille pourra
s'eondrer car le terme de gravitation (attractif) est dominant par rapport au terme
de pression (dissipatif).
Il appara^t donc dans ces calculs que les perturbations de densite ne peuvent
s'amplier par eondrement gravitationnel que dans une periode de domination de
la matiere. Pour comprendre physiquement les forces en competition, il est utile de
raisonner en temps caracteristique (Padmanabhan, 1993). Il existe en fait trois echelles
de temps : celle liee a l'expansion de l'univers qui tend a diluer la matiere et donc
a empe^cher l'accretion, celle du reajustement de la pression, qui tend elle aussi a
dissiper la matiere et celle de chute libre, due a la gravitation qui tend a rapprocher
les objets. Le phenomene ayant l'echelle de temps la plus courte est dominant et c'est
lui qui sera responsable de l'evolution des perturbations. Pour ce qui est des ordres




























Dans le cas d'un uide a plusieurs composantes, le terme de vitesse de l'Eq. 2.42 est
egal a la dispersion des vitesses de la composante perturbee et le terme de densite de
l'Eq. 2.43 est celui de l'espece responsable de l'eondrement gravitationnel. L'Eq. 2.44
caracterise l'eet de dilution du^ a l'expansion de l'univers. Ce processus ne sera eÆ-
cace que si l'espece perturbee n'est pas l'espece dominante (qui, elle, domine le taux
d'expansion) et si l'espece dominante est uniformement repartie. Par exemple, dans
une periode dominee par la radiation, l'echelle de temps t
R









: l'expansion est trop rapide pour qu'une
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region puisse se condenser.
Dans le modele standard, la matiere noire se decouple to^t dans l'histoire de l'univers,
avant l'egalite matiere-rayonnement. Tant que le rayonnement domine, les pertur-
bations de la matiere noire ne peuvent cro^tre pour la raison que nous venons de
voir. Par contre, des l'egalite matiere-rayonnement, plus rien ne les en empe^che. Par
consequent, les premieres perturbations pouvant s'eondrer sont de la taille de l'hori-
zon au moment de l'egalite matiere-rayonnement. Des que l'eondrement commence,
la taille physique de la perturbation ne change pas puisque qu'elle n'est plus liee
a l'expansion globale de l'univers. Il est utile de l'exprimer en fonction de la taille
de l'horizon au moment du decouplage en refaisant un calcul analogue a celui de la




























Ce qui signie que la taille des perturbations de matiere noire en eondrement depuis
l'egalite matiere-rayonnement et presentes sur la surface de derniere diusion est 50
fois plus petite que la taille de l'horizon au moment du decouplage. L'amplitude de
ces perturbations au moment du decouplage est de 10
 3
.
Quant aux perturbations de la matiere baryonique, elles peuvent cro^tre seulement
a partir du decouplage des photons car le couplage fort photons/baryons empe^chait
cette croissance. Ainsi, la matiere noire a eu plus de temps pour s'eondrer. Nous
avons vu que pendant la domination de la matiere, l'amplitude des perturbations
grandissait comme a (voir l'Eq. 1) ; l'amplitude des perturbations de matiere noire






















Les observations sont compatibles aujourd'hui avec une amplitude des perturbations
de matiere baryonique de l'ordre de 1 sur des echelles de l'ordre de 1 Mpc (correspond
aux amas de galaxies).






 1000), ceci en supposant bien entendu que l'univers
est domine par la matiere depuis l'egalite matiere-rayonnement. Le probleme est que
l'amplitude observee est de 10
 5
(COBE). L'explication est la suivante : les photons
sont couples aux baryons qui ont des uctuations d'amplitude de l'ordre de 10
 5
.
Apres le decouplage les baryons peuvent s'eondrer car ils ne sont plus disperses par
les photons : ils tombent alors dans les puits de potentiel gravitationnel de la matiere
noire d'amplitude 10
 3
et, tres rapidement, vont aussi uctuer avec cette amplitude,
permettant de rendre compte des observations actuelles. De leur co^te, les photons
quittent les puits de potentiel des baryons avec lesquels ils etaient couples, ils sont
redshiftes d'une quantite compatible avec une amplitude de 10
 5
(c'est l'amplitude
des puits de potentiel des baryons lorsqu'ils etaient couples avec les photons, voir la
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Fig. 2.12). Les photons ne ressentent pas les puits de potentiel de la matiere noire
car leur taille est tellement petite (50 fois plus petite que l'horizon au moment du
decouplage) que l'eet moyen est nul et ne concerne de toutes facons que les echelles
angulaires de l'ordre de 0:02
Æ
. C'est pour cette raison que les uctuations dans le
rayonnement sont au niveau de 10
 5
.
Fig. 2.12: Autour du decouplage.

A partir du decouplage de la matiere noire, les pho-
tons, baryons et electrons interagissent entre eux exclusivement. La pression de
radiation des photons empe^che les baryons de s'eondrer : il existe alors des os-
cillations acoustiques dans le uide photon-baryon. Pendant ce temps, plus rien
n'empe^che la matiere noire de s'eondrer depuis que la matiere gouverne l'ex-
pansion de l'univers (voir le texte) et l'amplitude des uctuations de densite de




. Le decouplage des photons libere les baryons :
ceux-ci peuvent enn s'eondrer et former des atomes avec les electrons. Rapide-
ment, les baryons vont tomber dans les puits de potentiel gravitationnel creuses





, amplitude suÆsante pour rendre compte des structures actuelle-
ment observees. Les photons gardent en memoire l'amplitude des uctuations de
la matiere avec laquelle ils etaient couples, soit 10
 5
car leur passage dans les puits
de profondeur 10
 3
est totalement amorti par l'epaisseur de la surface de derniere
diusion. La gure, dessinee par Alain Meyer, est extraite de Revenu (1998).
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Le modele newtonien que nous avons exploite ici ne peut s'appliquer qu'a des
perturbations dont la taille caracteristique est plus petite que l'horizon. Il nous a
permis de degager le comportement global des perturbations. Ces perturbations ne
peuvent cro^tre, et nous l'avons montre, qu'au cours d'une periode de domination de
la matiere. La taille caracteristique d'une perturbation cro^t comme a(t) tandis que
l'horizon comme t. Des perturbations de plus en plus grandes vont donc entrer dans
l'horizon au cours du temps. Si cette entree se fait alors que l'univers est dans une
periode de domination du rayonnement, l'amplitude de la perturbation n'evolue plus
(elle est gelee) et garde la valeur qu'elle avait lors de la traversee de l'horizon. Son
evolution se poursuivra plus tard, quand la matiere dominera. Pour etudier l'evolution
detaillee des perturbations (y compris celles qui sont plus grandes que l'horizon et
sans negliger la pression), on a besoin de la theorie des perturbations en relativite
generale.
2.4.5 Approche relativiste
Pour simplier les calculs, on se place dans un univers plat,  = 0. Cette simplica-
tion est legitime puisque nous etudions des epoques suÆsamment reculees (z  1000)
pour considerer que l'univers etait en eet tres proche de la platitude (voir page 61).
On utilisera aussi le temps conforme  denit par : d = dt=a(t). Un univers parfai-
















ou x = (; ~x) et 
ij
est la matrice identite a trois dimensions (car on est dans un
univers plat). Nous cherchons a decrire l'evolution de perturbations. Les uctuations
quantiques du champ scalaire responsable de l'ination se traduisent par des uctua-
tions dans la metrique. De la facon la plus generale possible (10 degres de liberte au























 (~x); (~x) sont des champs scalaires, w
i
(~x) est un champ vectoriel et h
ij
(~x) est un
champ tensoriel, avec ~x etant un 3-vecteur (les indices latins vont de 1 a 3 tandis









puisque  est degenere avec la trace de h
ij
; nous avons donc 10 degres de liberte : 1
pour  , 1 pour , 3 pour w
i
et 5 pour h
ij
. Les uctuations de la metrique peuvent
e^tre separees selon leur nature geometrique : scalaire, vectorielle ou tensorielle . Les
champs scalaires  et  sont deja reduits au maximum, ils contribuent pleinement
a la partie scalaire des perturbations. Quant au champ vectoriel w
i
, comme nous
l'avons vu dans l'approximation newtonienne, il peut se decomposer en une partie
scalaire et une partie vectorielle (gradient d'une fonction scalaire et rotationnel d'une
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fonction vectorielle respectivement, voir les Eq. 2.39 et 2.40). Enn, le tenseur h
ij
se






















represente la partie scalaire, h
ij?





. Pour resoudre les equations du champ, on doit choisir un systeme de
coordonnees particulier, c'est-a-dire choisir une jauge. La metrique perturbee a 10
composantes, les equations du champ ne nous donnent que 6 equations, xer la jauge
revient donc a xer les 4 degres de liberte restant. On peut citer par exemple deux
jauges (systemes de coordonnees) couramment employees :
 = w
i







= 0 jauge de Poisson: (2.46)
Nous xerons une jauge le moment venu. Pour l'instant, nous allons deriver les









, le tout a l'ordre 1 en  ; ; w et h. u

est la 4-vitesse




=ds. La premiere quantite dont nous ayons besoin est
l'expression des coeÆcients du tenseur metrique g

que nous calculons facilement au
premier ordre a partir des g









































































est la vitesse propre du uide, un inniment petit du premier ordre.
Les coeÆcients de Christoel denis par l'Eq. 1.5 (page 10) nous permettent de
determiner les equations que nous recherchons. Ces coeÆcients sont, a l'ordre 1 (la
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Il ne nous manque plus que les expressions des composantes du tenseur energie-

























































































p+ (p+ ) 
;i
= 0: (2.54)











qui correspond a l'equation newtonienne dans le cas d'une pression nulle. Si l'on pose
p = =3 (radiation, resultat purement relativiste, que l'on ne peut pas retrouver en




. On peut reecrire les Eq. 2.53 et 2.54

















































(1 + x) 
;i
= 0: (2.56)
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Pour ce qui est des equations du champ, on est oblige de se denir un systeme de
coordonnees, c'est-a-dire une jauge. Nous allons utiliser celle de Poisson, qui xe les 4



















ou T est la trace du tenseur energie-impulsion. Le calcul long auquel on ne peut
echapper est celui du tenseur de courbure R
























et on passe a R









. Voici les expressions,
jusqu'a l'ordre 1, des composantes du tenseur de courbure :
R
00











































































































































































































































































I.2. Fluctuations dans l'univers 88




, on peut separer ces




























































































































Au cours de ces calculs, on a verie que l'on retrouvait bien les equations de Friedmann























L'Eq. 2.64 nous indique que  = . Nous voyons que ces equations ne sont plus
couplees, les composantes scalaires, vectorielles et tensorielles evoluent independam-
ment. L'Eq. 2.66 represente l'evolution des perturbations tensorielles, qui s'identi-
ent completement avec les ondes gravitationnelles primordiales. Le terme en _a=a
represente l'amortissement du^ a l'expansion. Nous constatons, d'apres l'Eq. 2.65, que
le mode vectoriel w
i
decro^t au cours de l'expansion a cause du me^me terme de frotte-
ment. Nous avions deja obtenu ce resultat dans l'approximation newtonienne. On peut
















Nous sommes maintenant en mesure d'etudier le comportement d'un uide relativiste
(par exemple le uide photon-baryon au moment du decouplage) a l'interieur et a
l'exterieur de l'horizon. Pour cela nous allons avoir besoin des trois equations 2.55, 2.56
et 2.69.
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Hors de l'horizon
Les modes hors de l'horizon ont une longueur d'onde plus grande que le temps
conforme (en unite c = 1) :  >  . On peut negliger les gradients dans l'espace par
rapport aux derivees temporelles puisque 1=Æx < 1=Æ . Cela signie que les grandeurs
que nous regardons varient surtout en temps et moins en espace. Sous ces hypotheses,































Pour trouver la derniere equation, on a utilise la premiere equation de Friedmann
en temps conforme (voir Eq. 2.67). La deuxieme equation montre que la vitesse
propre decro^t en 1=a dans l'epoque materielle (resultat que nous avons deja ren-
contre page 34, Eq. 1.41) et reste constante pendant l'epoque radiative.

A partir des
premiere et troisieme nouvelles equations de base, on peut en deduire une sur  :
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Comme x est toujours inferieur ou egal a c
s
2
, cette equation n'admet pas de mode
croissant (solution constante pour x = c
s
2
pendant les periodes de domination de la
matiere ou du rayonnement). Le cas x =  1, c
s
2
=  1 de l'ination mene aussi a
une solution constante. Les variables Æ et  restent donc constantes hors de l'horizon
pendant les periodes de domination du vide, du rayonnement et de la matiere. Elles
decroissent au cours des transitions entre ces regimes.

A l'interieur de l'horizon
On regarde maintenant des perturbations dont l'echelle  est plus petite que l'ho-







L'Eq. 2.62 nous donne
_
 + (_a=a)  =
2
(considerer pour cela un mode de Fou-
rier pur) et nous pouvons donc negliger le deuxieme terme du membre de gauche













, ce qui donne :
_






Æ = 0: (2.70)
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On retrouve l'equation habituelle du cas newtonien en posant x = c
s
2
= 0 (a comparer
avec l'Eq. 2.35, au temps conforme pres). Enn, l'equivalent de l'Eq. 2.36 s'ecrit, en
faisant les me^mes approximations dans l'Eq. 2.56 :
_








rÆ  r ; (2.71)













Eqs. 2.70 et 2.71 montrent qu'il existe donc des oscillations acoustiques couplees a des
gradients de vitesse. Nous avons travaille ici dans un contexte simplie dans lequel
nous n'avons considere qu'un uide unique. Un calcul detaille necessiterait de prendre
en compte les dierentes especes de particules en presence, essentiellement photons,
baryons et matiere noire. Cependant, notre approche suÆt a comprendre comment
les perturbations evoluent a l'interieur de l'horizon. Les uctuations de densite sont
couplees a des gradients de vitesse ; ce couplage se traduit par des oscillations acous-
tiques. Le point essentiel est qu'il est possible d'observer ces oscilllations acoustiques
a travers le CMB. En eet, les photons sont couples aux baryons et aux electrons.
Les perturbations de densite se traduisent sur les photons par une perte ou un gain
d'energie (selon qu'ils sortent d'un puits de potentiel ou qu'ils descendent d'une vallee
de potentiel), tandis que la vitesse du uide induit un eet Doppler sur les photons.
Ainsi, a l'interieur de l'horizon, les photons sont perturbes par ces deux composantes
(potentiel gravitationnel et vitesses) : nous observons ces perturbations dans le CMB,
elles sont responsables des pics Doppler.
2.5 Les anisotropies du CMB
Nous avons derive dans la section precedente le comportement des perturbations
dans la metrique perturbee. Le CMB est un rayonnement alors que les perturbations
sont intrinseques a l'espace-temps. De quelle maniere les uctuations du rayonnement
fossiles sont-elles couplees aux uctuations de la metrique ? Autrement dit, comment
l'information contenue dans les uctuations s'est-elle transmise aux photons ?
2.5.1 Anisotropies et echelles angulaires

A l'epoque de l'emission du CMB, l'univers est essentiellement rempli de photons,
baryons et electrons. Ces especes sont liees entre elles par l'interaction electroma-
gnetique. Dans la limite de couplage fort, on peut decrire l'univers comme etant
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rempli par un uide unique : le libre parcours moyen des particules est tres faible.
Cette description est valable jusqu'a la recombinaison (voir page 41). Le decouplage
des photons se fait plus tard que la recombinaison. L'approximation de couplage fort
consiste a dire que la recombinaison et le decouplage des photons sont un seul et me^me
evenement. La surface de derniere diusion est donc inniment ne dans ce modele.
La diusion ne joue un ro^le que sur des echelles plus petites que l'horizon, pour des
raisons de causalite.

A ces echelles, on s'attend a observer les eets de la physique
causale, qui sont ici des oscillations acoustiques, comme nous l'avons vu dans la section


































































































































Fig. 2.13: Illustration de ce que nous observons aujourd'hui. La derniere diusion
ayant eu lieu environ 600 000 ans apres le Big-Bang et la vitesse de la lumiere
etant nie, nous observons le CMB sur la surface interieure d'une sphere dont
nous occupons le centre. Avant la derniere diusion, le libre parcours moyen des
photons etait tres faible et l'univers etait opaque au rayonnement ; il devient
transparent par la suite, lors de la recombinaison. Les photons issus de la surface
de derniere diusion proviennent de regions avec des potentiels gravitationnels
dierents, nous les observons avec des temperatures dierentes, ce qui constitue
les anisotropies du CMB.
echelles plus grandes que l'horizon | que nous voyons sous un angle de l'ordre du
degre | reetent les perturbations initiales des photons et les eets gravitationnels,
c'est l'eet Sachs-Wolfe (1967). Dans la section sur l'ination, nous avons vu que des
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regions separees de plus de 1
Æ
n'etaient pas causalement connectees (voir page 65).
Cela signie que la physique responsable des anisotropies a des echelles de plus de 1
Æ
n'est pas de la physique causale. Elles sont essentiellement dues aux uctuations
dans le potentiel gravitationnel, presentes a toutes les echelles. Les photons, pour
parvenir jusqu'a nous ont ete redshiftes (s'ils provenaient d'une region ou le potentiel
gravitationnel etait plus fort que la moyenne) ou blueshiftes (s'ils provenaient d'une
region ou le potentiel gravitationnel etait plus faible). Ainsi, ils nous appra^tront plus
froids ou plus chauds que la moyenne. Une region sur-dense (sous-dense) nous appara^t
comme un point froid (chaud). Le spectre de puissance du potentiel gravitationnel
etant approximativement invariant d'echelle, on s'attend a trouver statistiquement
les me^mes uctuations de temperature a des echelles plus grandes que le degre.
Quant aux petites echelles angulaires, correspondant a des regions ayant eu le
temps de rentrer en contact causal, les anisotropies sont dues d'une part a l'eet
Sachs-Wolfe et d'autre part aux interactions entre les baryons, les electrons et les
photons. L'inertie des baryons tend a les faire s'eondrer dans les puits de potentiel
gravitationnel. Les photons engendrent une pression de radiation qui peut, partiel-
lement, compenser l'eondrement des baryons. Il existe ainsi une competition entre
gravitation et pression de radiation, responsable des oscillations acoustiques. Formel-
lement, l'equation gouvernant le comportement des ondes acoustiques dans l'espace


















ou les derivations se font par rapport au temps conforme (d = dt=a) F
k
est le
terme du^ a la gravitation, m
e


















equation est celle d'un oscillateur harmonique avec source, la gravitation. La source
depend de la derivee du potentiel et de la courbure spatiale. Les anisotropies de
temperature sont donc dues aux oscillations acoustiques (uctuations du potentiel gra-
vitationnel et uctuations des vitesses). En eet, les photons diusent pour la derniere
fois sur des electrons animes de vitesses dierentes, dans des directions dierentes. Il
en resulte un eet Doppler qui contribue egalement aux anisotropies. Bien que cet
eet ne soit pas dominant, on appelle les pics dans le spectre de puissance du CMB,
\pics Doppler" (voir Fig. 2.14). Le spectre de puissance aux grandes valeurs de ` est
donc une somme des contributions de vitesse et de densite, ce qui elargit les pics. Ce
phenomene n'a pas lieu pour les pics de polarisation, qui ne sont dus qu'aux gradients
des vitesses sur la surface de derniere diusion : les pics Doppler sont plus ns.
Formellement, on decrit les anisotropies de temperature du CMB par leur spectre
de puissance angulaire C
T
`
. Le multipo^le ` est inversement proportionnel a l'echelle
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angulaire et l'horizon a l'epoque de la derniere diusion, vu sous 1
Æ
environ, corres-
pond approximativement a ` = 180. Le calcul du spectre de puissance se deduit de la



















A partir d'une carte de uctuations de temperature donnee, on peut calculer les a
T
`m

















que la puissance dans un espace cartesien est reliee aux coeÆcients de la transformee






























Dans l'Intermede A (page 121), on decrit en details les aspects techniques de l'ana-
lyse d'une carte en spectre de puissance. La Fig. 2.16 montre comment evoluent ces
spectres avec les parametres cosmologiques.
Il existe donc une echelle critique dans ce que nous observons : c'est l'angle sous
lequel nous voyons sur le ciel l'horizon tel qu'il etait a l'epoque de la derniere diu-
sion. Schematiquement, le spectre de puissance que nous venons de denir presentera
deux caracteristiques essentielles : une contribution uniforme a la puissance pour des
echelles angulaires superieures au degre et des pics, dus aux oscillations acoustiques, a
des echelles plus petites que le degre. Les contraintes et estimations sur les parametres
cosmologiques se font en etudiant par exemple l'amplitude des pics ainsi que leur es-
pacement absolu et relatif. Plus une experience sera capable de voir de pics, plus
elle sera en mesure de fournir des contraintes fortes sur les parametres cosmologiques.
Pour cela, on doit e^tre capables de voir des structures de plus en plus petites, de facon
a atteindre des multipo^les ` de plus en plus grands (se rappeler que ` est inversement
proportionnel a , la taille angulaire de la structure). C'est pour cette raison que les
experiences CMB ont des resolutions angulaires de plus en plus petites ; il est courant
aujourd'hui d'atteindre la dizaine de minute d'arc.

















Fig. 2.14: Oscillations acoustiques et pics Doppler. Sur le schema du haut, le temps
s'ecoule de haut en bas. Avec le cours du temps, des perturbations de plus en plus
grandes entrent dans l'horizon, voir Fig. 2.10 page 68. Celles qui entrent le plus
to^t, les plus petites dans la colonne de droite, ont le temps d'osciller plusieurs fois
avant le decouplage, contrairement aux plus grandes. Les e^ches indiquent le mou-
vement d'ensemble du uide dans la perturbation, symbolisant les oscillations. Le
graphe du bas est une projection des contributions de temperature (courbe \adia-
batic") et de vitesses (courbe \Doppler"). En ordonnee est representee l'amplitude




) et en abscisse c'est le multipo^le `, inversement proportionnel a l'echelle
angulaire. Ces deux contributions sont dephasees de 90
Æ
: quand le uide est im-
mobile, la compression est maximale (sur-densite) ou minimale (sous-densite) ;
quand le uide a sa vitesse maximale, la pression est nulle, analogue a l'echange
entre energie cinetique et potentielle d'un oscillateur harmonique. La somme des
deux contributions fait appara^tre les pics Doppler. Le graphe est adapte de Li-
neweaver (1997).
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2.5.2 Anisotropies et parametres cosmologiques
Geometrie
Ici, nous nous interessons a l'observation en elle-me^me du CMB. Nous detectons les
photons environ 15 milliards d'annees apres leur emission. Nous supposons qu'entre
leur emission et leur reception, aucun processus n'a pu les modier d'une facon im-
portante, ce qui est tres proche de la realite.
Toutefois, pour ce qui est de ce dernier point, on s'attend a ce que l'univers ait ete
a nouveau ionise, apres la recombinaison (Gunn et Peterson, 1965), c'est ce que l'on
appelle la reionisation. Si une telle phase s'est eectivement produite, les electrons se
sont dissocies des noyaux et les photons (ceux du CMB notamment) purent des lors
diuser de nouveau sur les electrons libres : les uctuations de temperature creees
lors de leur decouplage sont donc modiees et la periode de reionisation peut e^tre
contrainte en etudiant les spectres de puissance de temperature et de polarisation du
CMB (GriÆths et al., 1998; Haiman et Knox, 1999). On pense que cette reionisation
s'est produite a des redshifts compris entre 40 et 5 (les observations montrent que
l'univers etait neutre pour z & 5) et est principalement due aux photons emis par les
premieres generations d'etoiles ou par des mini-quasars.
On appelle anisotropies \primordiales" celles dues a la recombinaison et \secon-
daires", celles dues a des processus ulterieurs a la recombinaison. Seules les premieres
sont importantes quant a la determination des parametres cosmologiques. Pour une
revue des eets menant au spectre de puissance, voir la these de Hu (1995).
L'observation des anisotropies consiste a etudier, nous l'avons vu, leur repartition
en fonction de l'echelle angulaire. Les classier en fonction de leur echelle angulaire
(c'est une quantite apparente) ne nous donne qu'une information relative. Pour
retrouver leurs proprietes geometriques absolues, on a besoin de conna^tre certains







Pour ce qui est de la constante de Hubble, on comprend facilement son inuence :
considerons une uctuation sur la surface de derniere diusion de dimensions phy-
siques donnees. Selon la distance qui nous separe d'elle, nous la verrons sous un angle
dierent. Une constante de Hubble h petite correspond a une distance plus faible et
la uctuation est vue sous un angle plus grand, et reciproquement. La geometrie glo-






(voir page 21) aura un eet tres sensible : s'il
est ouvert, les photons, suivant leur geodesique, seront vus sous un angle beaucoup
plus petit que dans le cas d'un univers plat, et encore plus pour un univers ferme,




. Ce parametre varie de 0 (univers plat) a 0.9 (univers \tres" ouvert), ce qui a
pour eet de deplacer les pics Doppler vers les grandes valeurs de `, c'est-a-dire vers
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part l'indice spectral n. La polarisation du CMB sera sur ce point particulierement
importante puisque le champ B de polarisation (voir section suivante) est specique
des ondes gravitationnelles primordiales. Si l'on mesure de la polarisation B, on aura
la preuve directe de la presence de ces uctuations tensorielles, independamment de
tout modele cosmologique. Il existe un moyen d'estimer la contribution des modes
tenseurs avec la temperature ; il consiste a mesurer les uctuations de temperature a



























































adapté de W.Hu 2/98
Fig. 2.16: Spectres de puissance du CMB en fonction des parametres cosmolo-
giques. Pour chacune de ces gures, tous les parametres cosmologiques sont xes
sauf celui que l'on fait varier...
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2.5.3 Experiences CMB et fonctions fene^tres
Une experience typique de CMB consiste a faire balayer a un instrument (par
exemple un telescope dont le plan focal est equipe de bolometres refroidis a quelques K
avec de l'helium) une portion du ciel bien choisie : loin du plan galactique pour
minimiser les contributions astrophysiques autres que CMB. Le canal de frequence
du detecteur doit egalement e^tre choisi de maniere a minimiser la contribution at-
mospherique pour les experiences au sol ou ballon. On peut egalement utiliser des
detecteurs fonctionnant a des frequences dierentes an de mieux soustraire les contri-
butions parasites. Depuis 1992, pas moins de 24 experiences (au sol et ballons) ont
cherche a mesurer le spectre de puissance des uctuations de temperature du CMB.
Aucune n'a ete concue pour sa polarisation. Cette lacune est essentiellement due
au fait que la temperature est beaucoup plus facile a mesurer. Quelques experiences
terrestres ont ete prevues, notamment les ballons Archeops et Boomerang dans un
futur proche. Quelques experiences au sol sont egalement prevues. Il est probable
que ces experiences ne seront capables (et c'est deja beaucoup) que de donner des
limites, ou au moins de bien mieux conna^tre les contributions autres que CMB a
la polarisation totale mesuree. Il faudra sans doute attendre les experiences satelli-
taires MAP (en 2001) et surtout Planck (en 2007, beaucoup plus sensible que MAP)
pour esperer mesurer la polarisation du CMB. La plupart des experiences terrestres
ne couvrent que des surfaces reduites du ciel, soit pour des raisons independantes
de la volonte des experimentateurs : impossibilite d'emporter de grandes quantites
d'helium necessaire au refroidissement des bolometres, duree de vie limitee des bal-
lons... soit parce qu'il peut e^tre parfois preferable de favoriser une faible couverture
du ciel au benece d'un meilleur rapport signal sur bruit. Les detecteurs sont situes en
aval d'un collimateur, des cornets par exemple ; ce sont eux qui donnent sa resolution
angulaire a un instrument. Chaque experience doit e^tre capable de quantier sa sensi-
bilite aux echelles angulaires, a travers ce que l'on appelle les \fonctions fene^tres". Au
me^me titre qu'un ltre passe-bande en electronique ne laisse passer qu'une certaine
bande de frequence, une fonction fene^tre ne laisse passer qu'une certaine bande de
frequence dans le domaine des echelles angulaires, c'est-a-dire les multipo^les `. COBE,
par exemple, avec une resolution angulaire d'une dizaine de degres n'etait sensible
qu'a des multipo^les compris entre 2 et 20. Les fonctions fene^tres d'une experience































de puissance du CMB et W
`
les fonctions fene^tres (\W indow function"). On sup-
pose ici que le faisceau de l'instrument | c'est son diagramme d'antenne, speciant
sa reponse directionnelle | a une forme symetrique (cas du faisceau gaussien par
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exemple, ce qui est souvent le cas), ce qui fait que les fonctions fene^tres ne dependent




. Pour une revue detaillee sur les
fonctions fene^tres, lire White & Srednicki (1994).
2.5.4 Variance cosmique
Les perturbations scalaires et tensorielles engendres par l'ination sont gaus-
siennes. Comme les processus menant de ces perturbations aux uctuations du CMB
sont lineaires, les uctuations du CMB sont aussi gaussiennes, de moyenne nulle
par denition. Ainsi, les coeÆcients a
T
`m
sont issus d'une distribution gaussienne, de
moyenne nulle et de variance C
T
`




. Chaque variance C
T
`
est donc issue d'une distribution de 
2
(car c'est une va-






Cette largeur est beaucoup plus grande pour les petites valeurs de `, correspondant
aux grandes echelles angulaires. Cela peut se comprendre de la facon suivante : pour
une grande echelle angulaire, il existe peu de portions de ciel independantes de cette
taille ; l'estimation du C
T
`
correspondant est donc entachee d'une erreur qui diminue
lorsque l'on considere des echelles de plus en plus petites.
2.5.5 Principe du calcul complet
Le calcul complet consiste a exprimer les uctuations de l'intensite des photons.

































est donnee par l'equation d'Einstein en mettant dans le tenseur
energie-impulsion la contribution des photons, en me^me temps que celles des autres
especes. La methode consiste a etudier la propagation des photons dans un univers
perturbe. Ceux-ci sont decrits par leur fonction de distribution. Si nous nous restrei-
gnons a la propagation des photons apres leur decouplage, on peut supposer qu'ils se
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propagent librement (au premier ordre) dans l'univers selon des geodesiques et que































Si nous resolvions ces equations dans le cas d'un univers plat de Friedmann-Lema^tre-
Robertson-Walker (ordre 0 dans les perturbations), nous trouverions que f garde la
me^me forme au cours du temps, c'est-a-dire que les photons gardent une distribution









Nous avons deja obtenu ce resultat page 35. C'est ce spectre decale en temperature
que nous observons eectivement, a l'ordre 0 (c'est celui que FIRAS a mesure). Pour
regarder les eets des perturbations de la metrique, on fait les calculs avec tous les
potentiels decrivant la metrique perturbee.
Nous avons presente dans cette partie les anisotropies de temperature du CMB
et decrit la physique de ces uctuations. Leur mesure precise a des resolutions angu-
laires faibles (au moins inferieures au degre) permet de mesurer les parametres cos-
mologiques. La temperature de ce rayonnement n'est cependant pas la seule source
d'informations : sa polarisation est tout aussi riche mais elle est vraisemblablement
beaucoup plus faible, et donc plus diÆcile a mesurer. Cette mesure fait l'objet de
l'Intermede B, page 129. Nous allons etudier dans la suite cette polarisation : d'une
part, nous presenterons les parametres de Stokes, qui permettent de quantier la po-
larisation d'une onde. Nous montrerons ensuite que le CMB do^t e^tre polarise et que
la gure de polarisation diere selon qu'elle provienne de uctuations scalaires ou ten-
sorielles. Cette propriete est tres importante car elle montre que seule la polarisation
permet d'avoir acces directement aux ondes gravitationnelles primordiales.
2.6 La polarisation du CMB
2.6.1 Les parametres de Stokes
Un rayonnement polarise peut se decrire en utilisant les parametres de Stokes
(Chandrasekhar, 1960). Considerons une onde electromagnetique plane presque mo-
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Fig. 2.17: Portrait de George Gabriel Stokes (1819-1903). Stokes est surtout connu
pour la loi hydrodynamique liee a la viscosite des uides qui porte son nom.
nochromatique
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sont des fonctions qui ne changent que tres peu sur une echelle de temps comparable
a l'inverse de la frequence de l'onde (c'est-a-dire si elles ne changent pas trop au cours
















































































La lumiere naturelle (non polarisee) est decrite par Q = U = V = 0. Les parametres
de Stokes sont additifs pour toute superposition d'ondes incoherentes. Q et U ca-
racterisent la polarisation lineaire tandis que V decrit la polarisation circulaire. On































dont le contenu frequentiel est etroitement regroupe autour de sa valeur moyenne !.
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Compte-tenu des relations de commutation des matrices de Pauli
7




















Fig. 2.18: Transformation des parametres de Stokes lors d'une rotation. Un ob-
servateur mesure la polarisation d'une onde incidente provenant de la direction




) les parametres de Stokes de







I et V (non represente ici) ne sont pas modies au cours de la transformation,
contrairement a Q et U .
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tions 2.76, il est clair que I et V sont invariants par rotation alors que Q et U
ne le sont pas ; ils se transforment selon (voir Fig. 2.18) :
Q
0
= Q cos 2+ U sin 2
U
0
=  Q sin 2+ U cos 2 (2.77)








" signiant \apres rotation". La relation 2.78 nous montre que les fonc-
tions Q+ iU et Q  iU sont des fonctions de spin 2 sur la sphere
8
. I et V sont donc
des observables independantes du systeme de coordonnees utilise pour etudier l'onde.
Il est possible d'en fabriquer une autre a partir de Q et U : c'est le \vecteur" de
polarisation lineaire
~
















Au cours d'une rotation d'angle , P est invariant (par denition) alors que  se trans-
forme  .  caracterise donc une direction constante, independante du systeme de
reference. Dans le cas d'un rayonnement polarise lineairement (V = 0), l'orientation
de la direction de la polarisation est reliee au signe de Q et U via l'Eq. 2.79. Cela
se traduit schematiquement par la Fig. 2.19. Enn, la relation de conservation de




















Enn, une propriete fondamentale des parametres de Stokes est qu'ils sont additifs








si le triplet (i; j; k) 2 f1; 2; 3g
3
est une permutation paire de (1; 2; 3).
8
Une fonction denie sur la sphere est dite de spin 2 si elle se tranforme selon f(~n) 7 ! e
 2i
f(~n)
au cours d'une rotation d'angle  autour de la direction ~n, entre deux systemes de reference tangents
a la sphere en ~n (voir Fig. 2.18).






Q<0, U=0     EW
U>0, Q=0     SW-NE
U<0, Q=0     NW-SE
Q>0, U=0     NS
Fig. 2.19: Orientation de la direction de polarisation. Pour trouver l'orientation de
la polarisation, on peut raisonner sur l'Eq. 2.79 ou bien se donner un systeme de









etc... Compte-tenu des denitions des parametres de Stokes, il est facile
de voir les relations entre les signes de Q et U et les intensites sur les axes x et y.
2.6.2 Polarisation du CMB et quadrupo^les
En supposant qu'a l'epoque de la derniere diusion l'univers est bien decrit par un
uide couple photons-baryons-electrons, nous allons demontrer que si le rayonnement
presente des anisotropies quadrupolaires alors le CMB doit e^tre polarise. En revanche,
si le rayonnement est uniforme, aucune polarisation n'est engendree.
La diusion des photons sur les electrons est decrite par la diusion Thomson,
dont la section eÆcace dierentielle
9














est la section eÆcace Thomson totale. Pour comprendre qualitativement le lien
entre polarisation et diusion Thomson, nous allons nous appuyer sur la Fig. 2.20.
Dans cette gure, l'electron represente est au repos. Supposons qu'il est eclaire par
la gauche par un ux de photons non polarises plus intense que la moyenne.

Etant
donnee la forme (j:
0
j) de la section eÆcace de l'interaction, la composante verti-
cale de la polarisation est preferentiellement transmise. Supposons egalement qu'il
est eclaire par en haut par un ux de photons non polarises moins intense que la
moyenne.

A nouveau, en utilisant le me^me argument, la polarisation horizontale est
preferentiellement transmise. L'observateur va donc voir une composante verticale
tres intense et une composante horizontale peu intense : il constate que le rayonne-
ment recu est polarise lineairement. En partant de deux faisceaux de photons non
9


















Fig. 2.20: Quadrupo^les et polarisation. Une anisotropie quadrupolaire dans le ux de
photons engendre une polarisation lineaire dans le rayonnement detecte par l'ob-
servateur (voir les explications dans le texte).
polarises mais presentant une anisotropie quadrupolaire, on peut de la sorte generer
de la polarisation lineaire. Pour que le CMB soit polarise, il faut des quadrupo^les
dans le rayonnement sur la surface de derniere diusion. S'il y en a eu, on s'attend a
ce qu'il existe une certaine correlation entre les uctuations de temperature du CMB










sont importants pour mesurer les parametres cosmologiques mais aussi les
spectres de correlation entre la temperature et la polarisation.
Notons que la diusion Thomson ne peut pas generer de la polarisation circulaire.





champ electrique mais pas leur phase. Elle peut donc faire tourner la direction de la
polarisation. Pour cette raison, nous ne considererons plus le parametre de polarisa-
tion circulaire V dans la suite.
Nous allons demontrer quantitativement la relation entre polarisation lineaire et
quadrupo^les. Nous utilisons pour cela le systeme de reference represente dans la
Fig. 2.21 : l'axe z est celui de la direction de la lumiere emergente. Celle-ci est decrite
par les parametres de Stokes I, Q, U et V . La lumiere incidente, non polarisee, est


















et sont contenus dans le plan de la diusion.
Comme Kosowsky (1996), nous utiliserons I
x
= (I +Q)=2 et I
y
= (I   Q)=2 pluto^t
que I et Q pour decrire la diusion. L'onde incidente, non polarisee, est telle que





































I, Q et U
= cos(
Fig. 2.21: Diusion Thomson d'un photon par un electron. Le photon sortant ayant





















































































































Pour le calcul de U , on utilise la loi de transformation de Q et U au cours d'une
rotation (voir Eq. 2.77). On impose que l'observateur tourne ses axes de =4 autour
de z (voir Fig. 2.21) et on recalculeQ car dans ce cas, Q
R
= Q cos =2+U sin =2 = U .
Ce nouveau Q calcule dans le systeme de reference tourne est alors egal a U dans le















































































































= 0 = U:
On verie bien entendu l'invariance par rotation de I : I
R
= I. Dans ces dernieres
equations, l'exposant
R
signiait \dans le systeme de reference tourne". Nous avons
maintenant les expressions des intensites et Q diuses par un electron. Pour conna^tre





































 sin 2 d
:
On decompose habituellement I
0























L'integrale sur  dans le calcul de I fait appara^tre un terme Æ
m0
: seuls les a
`0
interviennent. Compte-tenu de l'orthogonalite des 
m
`





contribuent. Pour Q et U , on montre de la me^me maniere que seul a
22









































La diusion Thomson peut generer de la polarisation lineaire si l'intensite du rayon-





6= 0), c'est-a-dire si le
rayonnement presente une anisotropie quadrupolaire.
Les estimations du taux de polarisation attendu varient peu en fonction du modele
cosmologique choisi et est de l'ordre de 10 % des uctuations de temperatures (Harari
et Zaldarriaga, 1993; Crittenden et al., 1993b). Nous allons preciser ce que signie ce
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10 %. Tout rayonnement peut e^tre decrit par une superposition de deux ondes, l'une
non polarisee (
NP
) et l'autre polarisee a 100 % (
P
). Ces deux ondes sont elles-me^mes

























pour la partie polarisee a 100 % ;










Lorsque l'on dit que le CMB est polarise a 10 % des uctuations de temperature du
CMB, on entend que I
P
 10 % ÆT c'est-a-dire de l'ordre du K. Une revue tres
detaillee sur la polarisation du CMB est faite dans Kosowsky (1996). Se referer aussi
a la these de Zaldarriaga (1998).
2.6.3 Figures de polarisation | champs E et B
Nous avons vu que de la polarisation lineaire etait creee s'il existait des qua-
drupo^les sur la surface de derniere diusion. De tels quadrupo^les existent. Les uc-
tuations de la metrique, correspondant aux uctuations de densite (scalaire), a la
vorticite du uide photon-baryon (vectorielle) et aux ondes gravitationnelles primor-
diales (tensorielles) presentent toutes des quadrupo^les. Nous allons illustrer comment
ils apparaissent dans le cas des uctuations de densite et des ondes gravitationnelles.
Du point de vue de l'observateur, la polarisation s'observe autour des points remar-
quables du CMB, les points chauds et les points froids. Une surdensite de matiere sur
la surface de derniere diusion engendre un fort potentiel gravitationnel (en valeur
absolue) et correspond a un point froid du CMB puisque les photons provenant de
cette region ont du^ subir un redshift plus important que d'autres en provenance d'une
region ou le potentiel gravitationnel etait plus faible (moins negatif). Reciproquement,
nous percevons les sous-densites de matiere comme des points chauds du CMB. De
me^me, les ondes gravitationnelles primordiales, decrites par les uctuations tenso-
rielles de la metrique engendrent egalement des points chauds et des points froids.
Nous allons voir que la gure de polarisation autour d'un point chaud ou d'un point
froid diere : elle depend d'une part de la temperature du point considere et d'autre
part de la nature de la perturbation responsable de la temperature de ce point. Nous
verrons par exemple que la polarisation du CMB peut mettre en evidence de facon
specique la presence d'ondes gravitationnelles primordiales.
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Les uctuations de densite
Nous considerons ici une surdensite de masse a symetrie spherique. Une telle sur-
densite nous appara^t comme une region ou le potentiel a une symetrie circulaire,
puisque nous l'observons en projection sur la sphere celeste. Le centre de la pertur-
bation est le centre de symetrie.
Interessons-nous aux trajectoires des electrons, puisque ce sont eux qui diusent les
photons que nous observons et raisonnons sur la Fig. 2.22. Le potentiel gravitationnel
moyen de la surface de derniere diusion est representee par la ligne horizontale. Les
uctuations de densite se traduisent par des uctuations dans le potentiel gravita-
tionnel, representee par la courbe oscillant autour du potentiel moyen. Comme nous
l'avons vu, des regions se trouvant au-dessus de la moyenne sont des sous-densites et
correspondent a des points chauds de temperature du CMB alors que celles se trouvant
en-dessous sont des sur-densites, les photons doivent perdre de l'energie pour s'ex-
traire de ces puits de potentiel et donnent les points froids du CMB. La Fig. 2.22b
vue de dessus a)
b) c)
δ < 0
δ > 0 sur-densité : point froid
δ = 0 niveau moyen : température moyenne
sous-densité : point chaud
Fig. 2.22: Polarisation autour d'une sur-densite. Allure de la gure de polarisation
autour d'un point froid du CMB, correspondant a une sur-densite dans le potentiel
gravitationnel. Inversement, la gure de polarisation autour d'un point chaud est
tournee de 90
Æ
par rapport a celle-ci : la polarisation est orientee tangentiellement.
represente un puits de potentiel vu sur la surface de la sphere celeste. Nous allons
suivre la trajectoire de l'electron represente par le point noir ; il tombe vers le centre
de la perturbation. Les dierents cercles concentriques representent (arbitrairement)
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des isocontours de densite. La vitesse d'un point est d'autant plus grande que ce point
est proche du centre de la perturbation, de sorte que les electrons se trouvant devant
ou derriere notre electron test s'eloignent de lui. Par contre, ceux qui se trouvent
sur ses co^tes s'en rapprochent car les lignes de courant convergent au centre de la
perturbation.
Par consequent, le uide cosmique se rapproche de notre electron par ses co^tes et
s'eloignent de lui dans la direction de son mouvement, resultant en un quadrupo^le
dans son systeme de reference propre ; les grands lobes symbolisent une forte inten-
site (les electrons se rapprochent) et les petits une faible intensite (ils s'eloignent).

A
cause du couplage photons-baryons-electrons, le ux de photons est similaire a celui
des electrons : l'electron test que nous avons choisi est donc eclaire par un rayonne-
ment qui presente une anisotropie quadrupolaire ; la diusion s'accompagne, comme
nous l'avons vu, d'une polarisation lineaire. En appliquant les regles de la diusion
Thomson sur la polarisation, nous voyons que les photons diuses presentent une po-
larisation parallele a la trajectoire de l'electron, c'est-a-dire radiale dans le systeme
de reference radial lie au centre de la perturbation (voir Fig. 2.22c).











2< E  E  > = - U     donc      U     = 0radradr
θr




Fig. 2.23: Parametres de Stokes autour d'une perturbation scalaire.

A cause de





Le raisonnement concernant la sous-densite est analogue. Il suÆt de changer la direc-
tion des vitesses dans le quadrupo^le et l'on trouve que la direction de la polarisation
est tournee de 90
Æ
par rapport au cas de la sur-densite.
111 2.6 La polarisation du CMB
Un point chaud du CMB engendre par une uctuation de densite donne une gure de
polarisation tangentielle.
Qu'en est-il des parametres de Stokes dans le voisinage d'un point chaud ou froid
dans le cas des perturbations de densite ? Dans la Fig. 2.23, l'observateur est au
centre de la sphere celeste. La perturbation qu'il regarde, a symetrie circulaire, est
representee par le cercle. On se place dans le systeme de reference radial lie a cette









. De part sa symetrie | la pertur-






doivent e^tre aussi invariants par
parite, puisqu'il s'agit toujours de la me^me perturbation : e
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restent bien invariants alors que U
rad








Les uctuations tensorielles sont identiables aux ondes gravitationnelles primor-
diales. Une onde gravitationnelle a la propriete de deformer l'espace temps lors de
son passage. Par exemple, un ensemble de particules test disposees en cercle comme
sur la Fig. 2.24 est deforme quand l'onde se propageant sur z passe. Pour le calcul





) lie a la perturbation. La transformation par parite transforme, comme








). Lors du passage de l'onde gravitationnelle,
les particules tests ne sont plus en cercle mais en ellipse, gure qui n'est pas inva-
riante par parite (sauf cas particulier ou l'on regarde le long des axes de symetrie de




ne le sont pas non











Les champs de polarisation E et B
Nous voyons ainsi la dierence fondamentale entre les uctuations scalaires et les
uctuations tensorielles : les premieres ne donnent que de la polarisation Q
rad
alors





Le probleme que nous avons pour decrire la polarisation est la dependance dans le
systeme de coordonnees, puisque les resultats que nous avons etablis precedemment
ne sont valables que dans le systeme de reference radial du point que l'on regarde. Il









passage de l’onde gravitationnelle
l’invariance est brisée
U     = 0/rad
(éventuellement)
repos
Fig. 2.24: Parametres de Stokes autour d'une perturbation tensorielle. Contraire-
ment aux perturbations scalaires, les perturbations tensorielles ne sont pas inva-
riantes par parite et peuvent generer de la polarisation U
rad
. Comparer avec la
Fig. 2.23.
est preferable de pouvoir considerer la polarisation independamment d'un systeme de
reference local. Pour s'en aranchir, nous introduisons deux nouvelles quantites E etB




. La moyenne consiste
a integrer les parametres de Stokes radiaux autour du centre de la perturbation le
long de cercles concentriques de rayons de plus en plus grands. Pour caracteriser la
polarisation autour d'un point, il faut que les cercles de rayons faibles contribuent
plus que les cercles lointains. De la sorte, E et B ne dependent pas du systeme de



























ou w est une fonction de poids valant w() = 1=(
2
) pour  6= 0 et 0 pour  = 0
(Zaldarriaga, 1998). Le fait que le poids vale 0 pour un cercle de rayon nul signie
que l'on ne peut pas parler de polarisation en un point, mais seulement dans son
voisinage.
Par construction, E est un champ scalaire invariant par rotation et par
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parite, B est un champ scalaire invariant par rotation uniquement. Les
appellations E et B pour les champs de polarisation sont dues a leurs proprietes
de symetrie, analogues a celles des champs electrique et magnetique. Connaissant
l'orientation de la polarisation en fonction du signe de Q et U , on en deduit facilement




et le signe de E et B, voir la Fig. 2.25.
E
B
Q    >0, U    =0 Q    <0, U    =0
E>0E<0
B<0
Q    =0, U    >0
B>0
Q    =0, U    <0rad rad rad rad
rad radrad rad
Fig. 2.25: Figures de polarisation autour des champs E etB. La gure de polarisation
autour de E est manifestement invariante par parite, contrairement a celle autour
du champ B. Le lien entre le signe de E ou B et les parametres de Stokes denis
dans le systeme radial se deduit facilement des Eqs. 2.87 et 2.88.
2.6.4 Apercu de l'equation de transfert
De me^me que pour la temperature, il nous faut etudier la fonction de distribution
des photons. Le cas polarise est plus complique car il faut considerer l'evolution des
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Ce vecteur colonne represente les parametres de Stokes provenant de la direction





sur deux directions orthogonales ; leur somme est l'intensite totale I et leur dierence
est le parametre de Stokes Q. Avec ces variables, et au premier ordre, les equations



























est la section eÆcace totale (integree) de la diusion Thomson, n
e
est la densite
des electrons libres (ceux qui sont susceptibles de diuser les photons) et 

sont les
































. P est une matrice 4 4 (introduite par
Chandrasekhar), appelee matrice de phase. Elle s'ecrit comme le produit de 3 ma-
trices :









La matrice R contient les coeÆcients de la diusion Thomson ; parmi ces coeÆ-
cients, nous en avons deja trouve deux ((3=2) cos
2
 sur la composante y et (3=2)
sur la composante x) lorsque nous avons montre que la polarisation etait creee par

















 0 0 0
0 1 0 0
0 0 cos 0






Avec cette matrice, et en ayant le systeme de coordonnees canonique lie au plan
de la diusion comme dans la Fig. 2.21, l'intensite sortante
b
















) soit diuse dans la









l'ordre x et y a ete inverse de facon a avoir exactement la me^me matrice que dans Chandrase-
khar (1960).




















































) et (; ) respectivement. En chacun de ces














) tangents a la
sphere, orthogonaux entre eux. L'un d'eux est parallele au plan [OX ;OY ], l'autre










respectivement du plan de la diusion. Ces vecteurs sont tres
commodes d'utilisation mais ils dierent des vecteurs canoniques de la diusion par




. L'eet d'une telle rotation se traduit sur les
parametres de Stokes par la multiplication par la matrice L. Dans le cas general que
nous considerons ici, l'intensite
b
n diusee dans la direction (; ) s'ecrit donc :
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La contribution de l'integrale denissant l'operateur D dans l'Eq. 2.89 represente
donc celle des photons diuses, puisque l'integrale est faite sur toutes les directions
incidentes.
Dans cette importante section, nous avons montre que le CMB est vraisemblable-
ment polarise et que cette polarisation est due aux quadrupo^les presents a l'epoque
de derniere diusion. Nous avons ensuite introduit deux champs scalaires denis sur
la sphere : ce sont les champs E et B. Ces champs ont l'immense avantage d'e^tre in-
variants sous les rotations, contrairement aux parametres de Stokes Q et U . Ce sont
eux que nous utiliserons quand nous parlerons des spectres de puissance du CMB
(voir Intermede A, page 121). Enn, nous avons montre que les uctuations scalaires
(ou de densite) ne pouvaient que contribuer a E alors que les uctuations tensorielles
(ou ondes gravitationnelles primordiales) contribuaient a la fois a E et a B. L'un
des intere^ts de mesurer la polarisation du CMB est que son spectre de puissance E
permet de separer ces deux contributions et de fournir des contraintes fortes sur les
modeles d'ination.
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Conclusion de la partie theorique
Le modele standard du Big-Bang est maintenant accepte par une enorme majorite
de physiciens. Il reste, heureusement, quelques irreductibles mais ils se font de plus en
plus rares, les faits observationnels etant le plus souvent en desaccord avec les autres
theories proposees ; citons par exemple le travail de Narlikar et Hoyle sur le modele
de l'etat quasi-stationnaire, alternative au Big-Bang, qui a eu pendant tres longtemps
une certaine popularite. Une revue recente de cette theorie est donnee dans (Nayeri
et al., 1999). On trouvera une discussion de plusieurs theories alternatives sur la page
web de E.L. Wright
11
.
La theorie decrivant l'univers tres primordial n'existe pas encore. On a besoin,
aux echelles d'energie mises en jeu, d'une description quantique de la gravitation. Les
theories a la mode actuellement sont la M-theorie et la cosmologie branaire (Binetruy
et al., 1999; Easson, 2000). Le cadre general du Big-Bang est globalement xe, du
moins dans ses grandes lignes. Il reste encore bien evidemment des problemes non
resolus : pour n'en citer qu'un, le mecanisme responsable de la formation des struc-
tures, ou plus precisement de l'apparition des premieres inhomogeneites n'est pas
encore completement elucide. Sur ce point particulier, la theorie de l'ination, que
nous avons decrite page 66, semble cependant de plus en plus favorisee par rapport
au modele concurrent, celui des defauts topologiques dont nous n'avons pas parle.
Les dernieres estimations du spectre de puissance des uctuations de temperature du
CMB semblent rejetter completement la formation des structures par defauts topo-
logiques (Durrer, 2000). On attend avec grande impatience les resultats de l'analyse
des donnees du vol Antarctique du ballon BOOMERANG (de Bernardis et al., 1999;
Mauskopf et al., 1999) : si les estimations presentees des tailles des barres d'erreurs sur
le spectre de puissance sont realistes, on pourra commencer a contraindre l'ination.
Nous avons essentiellement parle du CMB comme moyen de mesurer les pa-
rametres cosmologiques et de comprendre l'univers primordial. Il est vrai qu'ayant ete
emis tres to^t par rapport a l'a^ge de l'univers, il contient des informations plus fonda-
mentales que d'autres processus physiques plus tardifs. Il existe pourtant bien d'autres
facons de mesurer ces parametres ; nous en avons enumere quelques-uns page 23.







, a condition que ces etoiles soient bien standard comme on le
pense (c'est-a-dire ont les me^mes proprietes quelque soit le redshift auquel elles se
trouvent). Selon la methode utilisee, on ne trouve pas toujours les me^mes valeurs
pour les parametres mesures. Cela est du^ en partie a une comprehension insuÆsante
des erreurs systematiques de l'experience ou bien a des lacunes dans la theorie. La
cosmologie observationnelle aura rempli sa ta^che quand toutes les methodes conver-
geront vers les me^mes resultats. On est encore loin de cet ideal, c'est ce qui fait le
charme de cette science.
11
http://www.astro.ucla.edu/~wright/errors.html




A. CARTES ET SPECTRES DE PUISSANCE
B. LA MESURE DE LA POLARISATION

A. CARTES ET SPECTRES DE PUISSANCE
Cette courte partie technique explique comment on manipule les cartes completes
de ciel (c'est-a-dire couvrant 4 streradians). Sont exposees d'une part les methodes
utilisees pour synthetiser des cartes de temperature et de polarisation a partir de
spectres de puissance donnes, et d'autre part celles employees pour l'operation reci-
proque, c'est-a-dire analyser de telles cartes an d'en extraire les spectres de puis-
sance. Le travail presente ici n'est pas original mais les programmes informatiques
ecrits en 1998 lies a l'analyse et la synthese de cartes de polarisation l'etaient.

A
notre connaissance n'existaient alors que les programmes analysant et synthetisant
des cartes de temperature (anafast et synfast de Gorski et al.(1999)).
Les mathematiques sous-jacentes ne sont pas tres compliquees mais elles ont l'in-
convenient de faire appara^tre des quantites lourdes a manier, comme les harmoniques
spheriques de spin-2, inevitables lorsque l'on veut traiter le cas de la polarisation.
Pour cette raison, les formules sont donnees dans les appendices A et B, a partir
de la page 231. Cette etude a donne naissance a des programmes informatiques :
anatemp, syntemp, anapolar et synpolar pour la synthese et l'analyse des cartes de
temperature de polarisation, ainsi que lambuilder pour le calcul des harmoniques
spheriques usuelles et de spin-2.
Puisque nous nous interessons particulierement au CMB, nous utiliserons les no-
tations associees : T=T pour la carte de temperature et E et B pour les cartes de
polarisation. Tout ce qui est expose dans cette partie est bien entendu valable pour
n'importe quelles cartes completes (4) de temperature et de polarisation.
A.1 Generalites
Nous avons denit dans la section \Polarisation du CMB" les champs E et B
decrivant la polarisation (voir page 112). Ces champs sont scalaires, invariants par
rotation et denis sur la sphere.

Etant scalaires, on peut utiliser les harmoniques
spheriques usuelles comme fonctions de base. La decomposition des trois champs
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sont les coeÆcients du developpement des
champs sur les harmoniques spheriques. Par analogie avec le spectre de Fourier dans






















































































Nous n'avons pas acces directement aux champs E et B. Ce que l'on mesure avec un
instrument, ce sont les parametres de Stokes Q et U . Nous avons vu que Q+ i U et
Q  i U sont des quantites de spin-2 (voir Eq. 2.78 page 103). Pour les decrire sur la
sphere, il nous faut des fonctions de base ayant les me^mes proprietes de symetrie : ce










. Sur ces fonctions de














Le lien entre Q et U avec E et B se fait via les coeÆcients des developpements (voir





















123 Cartes et spectres de puissance
Le fait que T=T , Q et U sont des champs reels implique que les coeÆcients doivent




























































Cette nouvelle ecriture nous sera utile dans la suite pour faire appara^tre des trans-
formees de Fourier rapides (FFT).































A.2.1 Cas de la temperature
Synthese
Nous avons un spectre de puissance C
T
`
et nous voulons construire une carte de
temperature correspondant a ce spectre. Nous commencons pour cela par generer
2`+ 1 nombre complexes (les a
T
`m
) issus d'une distribution gaussienne de moyenne




, ceci pour chaque C
T
`




n est reliee aux a
T
`m





































Ou l'on a separe la partie  de la partie  de Y
m
`




























Ces formules sont exactes mais elles sont inutilisables en pratique. La pixelisation
correspond a un nombre ni de pixels, donc a une taille minimale. Celle-ci est reliee
a une valeur maximale de ` et de m. On note `
max





 180=resolution. Si la pixelisation est bien choisie (c'est le cas pour
la pixelisation ThetaPhi
1
et HEALPix), le calcul de l'Eq. A.10 se fait tres facilement
par FFT. Il faut pour cela que les pixels de la carte soient repartis regulierement le
long de  a  xe.
Pour ce qui est de la synthese d'une carte de temperature, on procede donc de la
facon suivante :








3. on calcule les coeÆcients b
m
() a l'aide de Eq. A.9 ;




Reciproquement, etant donnee une carte de temperature, on peut en calculer son
spectre de puissance C
T
`



















































Pour chaque valeur de 
k








































































Comme dans la pixelisation choisie (ThetaPhi ou Healpix par exemple) les pixels sont
regulierement espaces en 
k
0
sur les tranches 
k


























est le nombre de pixels sur la tranche 
k
.
Pour analyser une carte de temperature, on procede donc de la facon suivante :




) par FFT de la carte de temperature ;
2. on calcule la somme donnant les a
T
`m










3. on calcule ensuite les valeurs moyennes des a
T
`m




A.2.2 Cas de la polarisation
On a besoin ici de deux cartes : une pour Q et une pour U . Le principe est exac-






. Ces fonctions de base nous sont utiles lorsque nous

































, c'est-a-dire l'equivalent pour les harmoniques spheriques
de spin des fonctions 
m
`










, nous voulons construire deux
cartes d'observables (Q et U) correspondant a ces spectres. Tout d'abord, nous en






, issus de deux distributions






. Il est ensuite facile, d'apres les Eqs. A.5
et A.6, d'obtenir une realisation des coeÆcients a
2`m
. Nous decomposons ensuite
Q i U sur ` et m :

























































On utilisera encore les proprietes de la pixelisation pour calculer Q i U eÆcacement





par la resolution angulaire.
Pour generer les cartes de polarisation, on va suivre les me^mes etapes que pour la
temperature :























5. on fait les FFT de b

m
() pour chaque valeur de  et on obtient la valeur du




). On en deduit alors aisement
les cartes Q et U .
Analyse




n), nous voulons calculer






. On commence pour cela par calculer les coeÆ-












































On eectue la somme de la me^me facon que pour la temperature : pour chaque valeur




















































n), on suivra les etapes suivantes :





) par FFT sur 
k
0




2. on en deduit les a
2`m















3. avec les a
2`m















Les etapes presentees dans cet intermede ne sont pas gourmandes en memoire ni en
temps de calcul. L'analyse et la synthese de cartes de temperature et de polarisation
ne necessite que quelques minutes CPU (sur une machine moyenne de type PC-
pentium ou DEC-Alpha) tout au plus pour des cartes de quelques centaines de milliers
de pixels. Il existe des librairies de calcul de FFT tres eÆcaces
2
. Le principe de la
recurrence pour le calcul des 
m
`
a ete repris sur le code informatique de l'analyse et la
synthese de cartes de temperature developpe par l'equipe de la pixelisation HEALPix
3











B. LA MESURE DE LA POLARISATION
B.1 Parametres de Stokes et polarimetres
Le contenu de ce chapitre correspond a la premiere partie de mon travail de these.
Les resultats exposes ici ont fait l'objet d'un article
1
.
Nous ne pouvons, avec des bolometres, que mesurer 3 parametres de Stokes (I, Q
et U). La polarisation circulaire ne peut pas e^tre detectee et elle est degeneree avec
I. En toute rigueur, au lieu de mesurer I, nous mesurons I + V mais V est tres pro-
bablement negligeable devant I ; en particulier, nous avons vu que le CMB ne devait
pas avoir de polarisation V puisque la diusion Thomson ne peut pas en generer. Les
avant-plans par contre peuvent en avoir.
Pour mesurer ces 3 quantites, nous devons utiliser au moins 3 polarimetres. Dans les
travaux lies a la polarisation du CMB, on suppose en general que les erreurs entre
les 3 parametres de Stokes ne sont pas correlees. Cette supposition est en general
injustiee car me^me si les erreurs sur la mesure des polarimetres ne sont pas correlees
d'un polarimetre a l'autre, il n'en est plus de me^me sur les erreurs sur les parametres
de Stokes. Nous avons trouve des congurations qui assurent cette decorrelation sur
les parametres de Stokes dans le cas ou les erreurs sur les mesures des dierents po-
larimetres sont egalement decorrelees, avec des erreurs identiques. Ces congurations
impliquent en plus que le volume de la bo^te d'erreur sur les parametres de Stokes est
minimale.
Nous commencons par nous donner un systeme de reference dans lequel nous
denissons les parametres de Stokes. Dans ce systeme de reference, nous reperons




est colineaire avec le





















ou f(E; ) est la probabilite pour que le champ electrique de l'onde ait l'amplitude
1
Couchot, F., Delabrouille, J., Kaplan, J. et Revenu, B., (1999), A&A SS, 135, astro-ph/9807080
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(I +Q cos 2+ U sin 2): (B.1)
Comme les polarimetres ne mesurent que des intensites, on peut ne considere que des
angles  compris entre 0 et  (tourner le polarimetre de  ne change pas sa mesure).
Pour separer les 3 parametres de Stokes, nous avons besoin d'au moins 3 polarimetres
(ou de 1 bolometre et de 2 polarimetres) separes d'angles qui ne soient pas multiples
de =2.
Si l'on utilise n polarimetres avec des separations angulaires 
p
(1 6 p 6 n) alors on



























































Si l'ensemble de ces polarimetres est tourne d'un angle  quelconque, alors la matrice
A se transforme avec une matrice de rotation d'angle 2 :






0 cos 2 sin 2 
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B.2 Vers des congurations optimisees
B.2.1 Cas ideal
Nous supposons que les n mesures m
p
ont des erreurs identiques et decorrelees.
































(I +Q cos 2+ U sin 2)

2





























































































; k 2 f2; 4g: (B.4)
Si les angles 
p





+ (p  1) Æ; p 2 f1; : : : ; ng
avec n > 3; 0 < Æ < , Æ 6= =2, alors S
2












et on assure que S
2




; n > 3:
Avec cette solution, on a automatiquement S
4
= 0. La matrice V
 1
est donc diagonale
pourvu que les polarimetres soient regulierement espaces et couvrent l'angle . Quant
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au volume de la bo^te d'erreur, il est proportionnel au determinant de V . Ce volumne





























sont denis dans l'Eq. B.4. S
k
est la somme de n nombres complexes
de module 1 donc r
k
6 n et :









= 0. Les erreurs sur les parametres
de Stokes sont decorrelees et le volume de la bo^te d'erreur est minimum si les po-
larimetres sont regulierement espaces et couvrent l'angle . Cette condition etant























independante de l'orientation du plan focal. Les congurations optimisees nous as-
surent que les erreurs sur les parametres de Stokes sont decorrelees, que la matrice
d'erreur est independante de l'orientation du plan focal et le volume de la bo^te d'er-














Fig. B.1: Exemples de congurations optimisees. Ces congurations ont ete retenues
pour certains canaux de Planck.
La plus petite conguration optimisee consiste a prendre 3 polarimetres espaces
de =3. Il n'est pas possible de mesurer les parametres de Stokes avec des erreurs
decorrelees avec un detecteur non polarise et deux polarises, car dans ce cas les
detecteurs polarises devraient e^tre separes de =2 ce qui ne permet pas de separer Q
et U .
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Si l'on combine plusieurs congurations optimisees avec plusieurs detecteurs non
polarises (tous les detecteurs pouvant avoir des niveux de bruit dierents mais n'etant
pas correles), la matrice de covariance des parametres de Stokes reste diagonale et
independante de l'orientation des congurations optimisees. Si l'on a par exemple
n
T
detecteurs non polarises et n
P
detecteurs polarises places dans des congurations































































B.2.2 Cas plus realiste
En general, les detecteurs n'auront pas exactement les me^mes niveaux de bruit et
seront legerement correles. Dans ce cas, la matrice de bruit des mesures peut s'ecrire :
N = 
2
(1l +  + ) ; (B.6)









0 0   
0 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Si les matrices  et  sont petites, on peut les considerer comme etant du premier







(1l     ) :
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+ B + G

;
















Dans une conguration optimisee, X
 1
prend la forme X
 1
0
donnee dans l'Eq. B.5,
et les parties hors diagonale B et G restent d'ordre 1 en  et . Par exemple, si l'on
considere une conguration optimisee avec 3 polarimetres avec le polarimetre 1 aligne



































































































































Tant que  et  sont petits, V ne depend que peu de l'orientation du plan focal.
B.2.3 Superposition de mesures
Dans la plupart des experiences sur le CMB, le plan focal observera a plusieurs re-
prises un pixel du ciel, parfois avec une orientation dierente ; c'est le cas par exemple
pour la mission Planck, ou le plan focal decrit de grands cercles dans le ciel. On
regroupe les L mesures d'un point donne. On suppose que le bruit n'est pas correle
entre ces mesures, et qu'il peut e^tre decrit par une matrice de correlation entre les
polarimetres N
l
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Les parametres de Stokes issus de ce 
2













































Le bruit (que nous supposons blanc) a la me^me variance pour tous les polarimetres
et ceux-ci ne sont pas correles. Cette variance peut varier d'une mesure a l'autre, de














































. Dans cette derniere equation, on a ecrit explicitement les matrices de
rotation qui relient l'orientation du plan focal lors de la mesure l avec son orientation
lors de la mesure 1.  
l
est l'angle de rotation entre les deux positions du plan focal 1 et
l. Si les polarimetres sont dans des congurations optimisees, les termes dependants




sont diagonales) et la matrice









































D'apres l'Eq. B.8, on retrouve le fait qu'avec L mesures, l'erreur sur les parametres




















sont petites, une inversion au premier ordre nous permet de calculer V
(V
L























Si les polarimetres sont disposes selon une conguration optimisee, alors cette expres-














































































Le facteur 1=L dans la premiere egalite de l'Eq. B.9 montre que les correlations et la
dependance dans l'orientation  
l
du plan focal restent faibles lorsque l'on superpose
plusieurs mesures du me^me pixel.
Selon les hypotheses sur la matrice de bruit des polarimetres ainsi que sur leur






matrice de bruit N = 
l
2
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Nous avons vu precedemment que les champs scalaires E et B ne dependent pas du
systeme de reference choisi. Cependant, les proprietes des congurations optimisees







. Cela vient du fait que leur denition a partir des parametres de Stokes
n'est pas locale. Cependant, si les erreurs sur les mesures ne sont pas correlees entre
dierents points du ciel | ou bien si la correlation a ete supprimee des donnees
2
|



















































































































































































































































































le nombre de pixels de la carte.

































































































































































. Si, en plus, 
Stokes
est
independant de la direction (tres improbable), alors l'orthogonalite des harmoniques





ce point fait l'objet de la seconde partie de mon travail de these
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ceci dans la limite d'une carte inniment pixelisee (pour pouvoir utiliser le fait que
R















































































Nous venons de montrer que l'existence de congurations optmisees des pola-
rimetres permettait de minimiser le volume de la bo^te d'erreur sur les parametres de
Stokes et d'avoir des erreurs decorrelees. Nous avons vu predemment que le signal po-




A ce signal recherche viendront s'ajouter
d'autres contributions comme la polarisation de la galaxie par exemple. La connais-
sance precise des avant-plans polarises devient un sujet de plus en plus actif : des
experiences comme MAP, Archeops, COSMOSOMAS, B2K n'auront pas la sensibi-
lite requise pour atteindre la polarisation du CMB mais fourniront les premieres cartes
de polarisation qui, elles, seront essentielles lors de l'analyse de donnees d'experiences
plus sensibles, comme Planck.
Deuxieme partie





Nous avons etudie dans la premiere partie le modele du Big-Bang, en particulier le
CMB, et avons montre que la cartographie de ses uctuations permettait de mesurer
les parametres cosmologiques. La mesure de sa polarisation permet egalement de les
mesurer mais en plus de contraindre fortement la periode de reionisation (voir page 95)
et de mettre en evidence les ondes gravitationnelles primordiales (les perturbations
tensorielles de la metrique, engendrees pendant l'ination). Nous avons egalement
vu qu'il etait particulierement interessant d'avoir acces aux echelles angulaires les
plus petites de maniere a avoir acces au maximum de pics Doppler, la mesure des
parametres cosmologiques se faisant notamment en comparant les amplitudes et les
positions relatives des pics.
Dans l'intermede B, nous avons eu notre premier contact avec la mesure de la
polarisation du rayonnement ; nous avons montre qu'il existait un moyen d'optimiser
cette mesure (Couchot et al., 1999). Dans cette deuxieme partie, nous allons voir
que les detecteurs couramment utilises dans le domaine des longueurs d'onde mil-
limetriques (le maximum du ux du CMB se trouve autour de 1 mm) generent du
bruit basse frequence, ainsi que l'electronique de lecture qui leur est adjointe. Ces
derives basses frequences alterent fortement la sensibilite des mesures des uctua-
tions de temperature et a fortiori de la polarisation du CMB. Pour cette raison, nous
avons mis au point une methode simple et performante permettant de retirer ces
derives sans perturber le signal astrophysique, dans le cas d'experiences balayant le
ciel a l'aide de cercles.

A l'origine, ce travail a ete concu pour la mission europeenne
Planck mais le principe de la methode est tres general.
Dans cette deuxieme partie, nous allons donc rappeler les principes de base du
fonctionnement des detecteurs et voir quels processus sont responsables des derives
basses frequences. Nous montrerons ensuite que le bruit resultant est trop important
pour nous permettre de faire une mesure suÆsamment precise pour les uctuations
de temperature et de polarisation du CMB. En nous limitant au cas des experiences
faisant decrire aux detecteurs des cercles sur le ciel, nous montrerons qu'il est possible
de retirer les derives basses frequences en les modelisant par des fonctions analytiques
et en utilisant la redondance de l'information aux intersections entre les cercles. Cette
approche nous permet de ne travailler que sur de petites quantites de donnees pluto^t
que d'utiliser une methode classique de maximum de vraisemblance sur la totalite des
donnees. Cette methode classique n'est d'ailleurs plus envisageable compte-tenu des
experiences a venir ou en cours, de plus en plus prolixes en donnees. De plus, notre







Rappelons que les anisotropies du CMB sont de l'ordre de 10
 5
K. Le signal brut
est de l'ordre de quelques degres K. La plupart des modeles cosmologiques predisent
que le CMB est polarise a un taux d'une dizaine de pourcents environ : cela signie
que le signal polarise doit e^tre, au mieux, autour de 10
 6
K. Nous avons donc besoin
de faire une mesure precise sur 6 ou 7 ordres de grandeurs pres. Des detecteurs
particuliers permettent d'obtenir des mesures aussi precises, ce sont les bolometres,
inventes par Langley en 1880. Ce sont des detecteurs d'intensite, insensibles a la
phase du rayonnement incident, a sa frequence et a sa polarisation ; ce sont les plus
performants dans le domaine de la photometrie millimetrique et sub-millimetrique.
Un bolometre est constitue de divers elements :
1. un materiau absorbant le rayonnement (en general un cristal de diamant ou de
saphir) ;
2. une resistance variable avec la temperature (du germanium dope au gallium par
exemple) reliee a l'absorbeur ;
3. un reservoir de temperature ;
4. un lien thermique destine a dissiper la puissance que recoit le bolometre (prove-
nant par exemple de l'ensemble cryogenique ou de l'electronique de lecture du
bolometre).
Il est en general place dans un cryostat permettant d'atteindre des temperatures
de l'ordre de la dizaine ou de la centaine de mK ; cela permet de reduire de facon
considerable le signal parasite et d'augmenter sa sensibilite en diminuant sa chaleur
specique. En eet, a basse temperature, la chaleur specique d'un semi-conducteur
est en general proportionnelle a la temperature. Une petite variation d'energie du
cristal (c'est-a-dire de l'energie qu'il recoit) correspond a une elevation de temperature
d'autant plus grande que sa chaleur specique est faible, car T  E=C. Comme
de grandes variations de temperature sont plus faciles a mesurer que de petites, on
refroidit les bolometres.
Le principe de fonctionnement est tres simple : pour un bolometre a semi-conduc-
teur, le rayonnement incident va promouvoir un electron du cristal de la bande de









Fig. 1.1: Schema de principe d'un bolometre. Le rayonnement incident echaue le
cristal, entra^nant une modication de sa resistance. Le courant de polarisation
cree par la tension V
0
et la resistance de charge R
c
donne une tension qui va varier
avec la resistance du cristal, produisant ainsi un signal mesurable.
valence a la bande de conduction, ce qui a pour eet de faire varier la resistivite du
cristal. Cette dierence est mesurable, en mesurant les variations de la dierence de
potentiel aux bornes du bolometre en utilisant un courant de polarisation i constant et
connu. La variabilite de la resistance du bolometre avec la temperature est caracterisee







 est positif et de l'ordre de 0.5 %/K pour les metaux et negatif et de l'ordre de
5 %/K pour les semi-conducteurs. Le fait qu'il soit negatif dans ce dernier cas montre
que le bolometre est stable : toute elevation de temperature entra^ne une diminution
de la resistance et donc une diminution de la puissance Joule (/ Ri
2
) ; le bolometre
s'auto-regule. Plus on s'approche d'une transition supra-conductrice et plus  peut
avoir de grandes valeurs, ce qui est souhaitable.
1.2 Bruits
Tout detecteur est soumis a des bruits dont les origines peuvent e^tre tres variees.
Nous decrirons un peu plus tard quels sont ils et quelles sont leurs proprietes. Co-
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mencons par quelques rappels mathematiques tres generaux sur le bruit.
Tout d'abord, le bruit est une fonction aleatoire dependant du temps. Nous allons
supposer ici que le bruit est stationnaire, c'est-a-dire que les lois de probabilites aux-
quelles il obeit ne changent pas sous translation dans le temps. Nous ferons egalement
l'hypothese que le principe ergodique est verie. Un signal aleatoire est ergodique si
les quantites statistiques moyennees dans le temps d'une portion de ce signal sont
identiques aux me^mes quantites deduites d'une moyenne d'ensemble du signal. Cela
signie egalement que le signal parcourt l'ensemble de l'espace des phases au cours
du temps, ou encore qu'une portion temporelle du signal doit prendre toutes les va-
leurs possibles avec les me^mes probabilites qu'une portion de l'ensemble. L'ergodicite
implique la stationnarite.
Nous allons decrire le bruit par une fonction n dependant du temps et s'ajoutant
a la grandeur G que nous cherchons a mesurer. Le bruit perturbe la mesure de telle
facon que :
G(t) = G+ n(t):
Les variations de G autour de sa moyenne G sont caracterisees par sa variance 
G
2













est la variance du bruit. d(
B
2
) est la puissance de bruit contenue dans la


























n(t)n(t + ) dt
!
:
La densite spectrale de puissance est egale a la transformee de Fourier de la fonction
d'auto-correlation du signal. Un bruit blanc a une densite spectrale constante, sa
fonction d'auto-correlation est la fonction Æ de Dirac, signiant que, pour du bruit
blanc, la valeur du bruit a un instant t + t
0
n'est pas du tout correlee a celle a l'instant
t, ceci quelque soit la valeur de t
0
. On caracterise l'incidence des bruits sur la mesure
par leur NEP (\Noise Equivalent Power"), qui est denie comme etant la puissance
necessaire pour produire un rapport signal sur bruit de 1 pour un temps d'integration
d'une demi-seconde. La NEP se mesure en W.Hz
 1=2
. Les valeurs typiques des NEP
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Apres ces rappels generaux sur le bruit, voyons quels types de bruits sont presents
dans le cas du bolometre.
Tout d'abord, il existe des bruits fondamentaux, inherents a toute experience,
quelle qu'elle soit. Dans cette categorie entre le bruit de photons qui est lie au rayon-
nement incident ; il s'agit d'un bruit blanc. Il existe aussi le bruit de uctuation
thermique (NEP/ T ), du^ aux uctuations d'energie associe a la transmission des
phonons le long de la conductance thermique du bolometre. Enn, le bruit Johnson
(NEP/
p
T ) est lie a l'agitation thermique des electrons dans les resistances, menant
a des uctuations de tension electrique aux bornes du bolometre. Le bruit Johnson
est blanc. Comme les NEP sont des fonctions croissantes de la temperature de fonc-
tionnement T du bolometre, il sera toujours interessant d'avoir la temperature la plus
faible possible.




















Fig. 1.2: Spectre de puissance typique d'un bolometre. Spectre de puissance du bo-
lometre K34 de Caltech aveugle a 100 mK ayant une impedance de 9:6 M
 (cou-
rant de polarisation i = 0:231 nA). C'est le premier spectre obtenu qui entre
dans les specications de Planck
1
du point de vue de la stabilite basse frequence
(f
knee
= 0:01 Hz environ), gra^ce a un systeme de ltrage actif et passif des uctua-
tions de temperature. Ce spectre est bien approxime par une superposition de bruit
blanc (dominant aux grandes frequences) et de bruit en 1=f
2
. La frequence genou
(f
knee
) est la frequence pour laquelle la contribution au spectre du bruit blanc est
egale a celle du bruit basse frequence. Les mesures ont ete faites par M. Piat.
ter. Nous avons vu dans la Fig. 1.1 que la lecture du bolometre se faisait gra^ce a
un courant de polarisation, genere par un generateur de tension continue auquel on
1
Planck est un satellite europeen qui sera lance en 2007 et qui sera equipe de bolometres.
147 1.2 Bruits
adjoint une grande resistance. Le bruit Johnson que nous venons de decrire n'est
pas negligeable dans cette partie du circuit et il convient egalement de la refroi-
dir. Le processus de refroidissement du bolometre est soumis a des uctuations : le
bain cryogenique n'est pas parfaitement stable. Le bruit resultant est surtout im-
portant aux basses frequences, il a souvent un spectre proportionnel a l'inverse de la
frequence. Enn, l'origine du bruit de scintillation, que l'on appelle generalement bruit
en \1=f", est encore mal connue. Il semblerait qu'il soit du^ aux defauts des connec-
tions electriques entre le bolometre et ses ls electriques. En general, et comme le
montre la Fig. 1.2, le bruit du bolometre est proportionnel aux basses frequences a
une superposition de 1=f
n
, ou les n sont positifs. Par exemple, la Fig. 1.3 montre une
sequence temporelle de bruit simule ayant un spectre en 1=f
2
aux basses frequences
et de bruit blanc aux hautes frequences. Les derives basses frequences sont claire-
ment visibles. La frequence pour laquelle la contribution au spectre de la partie basse
frequence est egale a celle de la partie bruit blanc est appellee \frequence genou", que
nous noterons a partir de maintenant f
knee
.









), avec  = 21 K et f
knee
= 0:016 Hz, correspondant a
des valeurs realistes pour les detecteurs de Planck.
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1.3 Alternatives
La presence de bruit etant inevitable, les experimentateurs ont pense a dierentes
facons de minimiser son inuence. Pour les experiences speciques au CMB, l'intere^t
majeur est de mesurer les uctuations de temperature de ce rayonnement. Deux
\philosophies" ont ete adoptees : faire des mesures dierentielles ou des mesures en
puissance totale. Il n'existe pas de choix ideal, les deux techniques ont leurs points
faibles et forts. Nous allons tres brievement comparer ces deux methodes sur certains
points.
Les mesures dierentielles ont prouve leur faisabilite et leur eÆcacite au debut des
annees 90 avec la mission COBE : le satellite est equipe de deux jeux de miroirs, les
plus semblables possibles, avec des plans focaux les plus identiques que possible (voir
Fig. 2.5 page 59). L'avantage principal de cette technique est la possibilite de contour-
ner completement le probleme des derives basses frequences. En eet, ces derives, par
denition, ne sont importantes que sur des echelles de temps relativement longues.
En procedant a des mesures dierentielles instantanees, le bruit basse frequence n'a
aucune inuence sur les donnees.
Cette technique a bien entendu ses inconvenients. Premierement, l'encombrement de
deux telescopes limite la place disponible pour mettre les detecteurs par rapport a une
experience avec un seul telescope. De plus, le probleme du pointage est plus delicat a
resoudre lorsque l'on a deux telescopes et donc complique l'analyse de donnees : par
exemple, l'un des telescopes peut observer une region proche du plan galactique tandis
que l'autre observe une region propre (du point de vue du CMB) et la temperature
d'un point du ciel ne peut e^tre connue qu'iterativement, seulement apres avoir ete
observe de nombreuses fois (Wright et al., 1996). Le satellite americain MAP
1
, dont
le lancement est prevu en 2001 fera des mesures dierentielles ; il sera equipe de 40
detecteurs.
L'Europe, avec la mission Planck
2
, a fait le choix oppose, celui de mesurer
la puissance totale venant du ciel. Les raisons de ce choix sont nombreuses. Tout
d'abord, le fait d'avoir un seul telescope simplie considerablement le probleme de
l'implementation mecanique d'un systeme optique. Le plan focal est plus grand que
dans le cas de deux telescopes : celui de Planck sera equipe de 56 detecteurs basse
frequence (instrument LFI) et de 48 detecteurs haute frequence (instrument HFI).
L'inconvenient majeur est, bien su^r, la presence du bruit basses frequences. Il faut
trouver des methodes (hardware ou software) pour pouvoir le traiter et le retirer de
facon suÆsamment eÆcace. Les methodes que nous avons mises au point pour traiter
l'eet de ce bruit pour les donnees de temperature (Delabrouille, 1998) et de polari-






accepter la mission par l'Agence Spatiale Europeene. Nous reviendrons en details sur
ces methodes.
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Toute experience CMB adopte une strategie de balayage, c'est-a-dire un choix de
deplacement de ses detecteurs sur le ciel. Ces detecteurs decrivent | dans certaines
experiences | des cercles, entre autres parce qu'un mouvement circulaire stable est
techniquement aise a realiser. Le detecteur parcourt ainsi un cercle, la ligne de visee
engendre un co^ne dont l'angle d'ouverture est l'angle entre l'axe de rotation et la
ligne de visee. Apres avoir fait ses mesures le long d'un cercle, l'axe de rotation
du detecteur change de direction, sous l'eet d'un moteur d'entra^nement ou de la
rotation terrestre par exemple. Selon la resolution angulaire du detecteur, il arrive que
plusieurs positions successives de l'axe de rotation corresponde, du point de vue du
detecteur, a la me^me portion de ciel ; c'est le cas lorsque l'angle entre deux positions
de l'axe de rotation est plus petit que la resolution angulaire des detecteurs. Pour
Planck par exemple, la strategie de balayage est faite dans ce sens : le satellite tourne
autour d'une position de son axe de rotation une soixantaine de fois. Les soixante
scans individuels obtenus correspondent au me^me cercle. Puis, l'axe de rotation est
deplace et le satellite fait a nouveau une soixantaine de rotation etc... jusqu'a la n de
la mission. Pour l'experience COSMOSOMAS (voir page 203) ou l'experience ballon
Archeops, c'est la rotation de la terre qui deplace l'axe de rotation du telescope. Dans
le cas de COSMOSOMAS, cette rotation est suÆsamment lente par rapport a la
resolution angulaire de l'experience pour pouvoir considerer que 500 scans individuels
correspondent au me^me cercle.
2.2 Superposition de plusieurs scans en un me^me cercle
Ainsi que nous venons de le voir, plusieurs scans successifs peuvent correspondre,
du point de vue du detecteur, a un seul et me^me cercle. Nous allons etudier le com-
portement du bruit le long d'un cercle, en l'absence de signal. Nous appelerons \scan"
l'ensemble des points de mesure repartis le long d'un cercle resultant d'une rotation
unique du detecteur. Il est possible de construire a partir des donnees le signal le
long d'un cercle, en moyennant plusieurs scans : chaque echantillon du cercle est la
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moyenne arithmetique des echantillons correspondants sur les N scans individuels.
Une remarque s'impose ici : cette facon de proceder n'est pas la meilleure, au sens
du 
2









s() + n(t); (2.1)
ou A
t;




, s() est le signal
physique constant (il ne depend donc que de la direction  dans laquelle on regarde) et
n(t) une valeur de bruit dont la matrice de correlationN est donnee parN =< nn
T
>.
Nous extrayons la valeur de s() a partir des N  n
ech
mesures en minimisant le 
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Des simulations ont montre que, pour des spectres de bruit pas trop abrupts (avec une
remontee aux basses frequences au pire en 1=f
3
), la moyenne arithmetique simple et la
moyenne optimale au sens du 
2
sont pratiquement equivalentes. Comme la moyenne
arithmetique est une operation tres simple a mettre en uvre (elle ne necessite
pas d'inversion de matrices de grandes dimensions comme c'est le cas pour l'autre
moyenne) et que le bruit que nous considerons ici le permet, c'est la methode que
nous utiliserons dans la suite.
Le detecteur se deplace a la vitesse angulaire !, ou encore a la frequence de f
spin
tours par seconde, associee a une periode T
spin
. Supposons que le detecteur ait un bruit
intrinseque n(t) dependant du temps. Soit y la valeur du bruit sur le cercle resultant
de la moyenne de N scans ; nous supposons qu'il n'y a pas de signal, ni de bruit
synchrone avec la rotation. On repere la position d'un echantillon sur le cercle par
sa position angulaire  dans ce cercle. Nous voulons etudier quantitativement l'eet
de moyenner les mesures. Pour ce faire, nous allons etudier comment les frequences
temporelles presentes dans le signal brut | c'est-a-dire sur les scans individuels | se
transmettent sur les cercles. Nous serons capables d'estimer la correlation residuelle
entre dierents points du cercle. Nous allons voir que le fait de faire une moyenne
permet de ltrer une grande partie du bruit et allons caracteriser ce qui est transmis
et ce qui est ltre. Nous supposons que nous avons une innite de mesures le long
du cercle, c'est-a-dire a tout angle  sur le cercle. Cette hypothese ne change pas
qualitativement les resultats mais elle a le grand avantage de simplier les calculs (on
doit faire des transformees de Fourier continues au lieu de discretes).
Commencons par ecrire la valeur du bruit residuel moyenne sur le cercle y(), en
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caracterisent le contenu frequentiel du bruit sur le cercle. Ce sont ces quan-
tites qu'il nous faut etudier si nous voulons comprendre l'eet sur le bruit de moyenner







































































































Nous reconnaissons dans cette expression la fonction d'autocorrelation du bruit C
nn
,
que nous remplacons par la transformee de Fourier du spectre du bruit S
n
(f) (voir
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i faisant appara^tre un produit de deux






, sa valeur sera d'autant plus




etant entiers. Ce sont ces fonctionsH
qui vont ltrer le bruit. Pour comparer les importances relatives des termes m = m
0
et m 6= m
0
, on suppose temporairement que le spectre de bruit est constant (bruit
































 0 pour m 6= m
0
:
Pour m = m
0













La correlation hy() y(
0
)i de l'Eq. 2.3 se reduit donc a la somme sur m = m
0
. Nous
pouvons poursuivre le calcul de la correlation et on obtient nalement, en reprenant





























On en deduit alors la correlation dans l'espace reel entre deux mesures le long d'un






















le bruit n'est pas correle d'un point a l'autre sur le cercle, il est donc egalement blanc
sur le cercle moyenne. Si S
n
depend de la frequence (cas du bruit en 1=f
2
par exemple),
A(m) est l'integrale du spectre pondere par le carre d'un sinus cardinal centre sur
mf
spin
: dans le cas extre^me ou N est inni, le sinus cardinal devient une fonction de




). Il faut donc retenir que, qualitativement, A(m)




sur un petit intervalle de
frequence autour de mf
spin
. La Fig. 2.1 montre qu'il suÆt d'integrer sur une bande de
frequence de largeur 6f
spin
=N autour de mf
spin
pour avoir plus de 90 % de la puissance
(dans les regions ou le spectre de bruit ne varie pas trop vite hors de cette bande).
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dt. L'axe des abscisses est la borne de l'integrale et les or-
donnees representent la valeur de cette integrale divisee par sa valeur limite, . Pour
x  2:6, c'est-a-dire un peu moins que le lobe principal de la fonction, l'integrale
a deja atteint 90 % de sa valeur limite.
Le ltrage est donc d'autant plus eÆcace que N est grand, comme on pouvait s'y
attendre intuitivement.















Pour f  f
knee
, c'est un spectre de bruit blanc de variance 
2
. Les amplitudes A(m)




et ces modes ne contribuent pas a
la correlation hy() y(
0




, les amplitudes A(m) ne





a la correlation hy() y(
0






















)) car A( m) = A(m):
Le terme A(0) ne depend pas de la distance sur le cercle   
0
, correspondant a
un niveau constant sur celui-ci, sur lequel s'ajouteront des derives residuelles, dues
aux termes d'ordre superieur en m. Le contenu spectral du bruit moyenne sera donc
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. Par exemple, si ce rapport est plus petit
que 1, tous les modes m > 1 ne fourniront que du bruit blanc, seul le mode m = 0
fournira des tres basses frequences, correspondant a un niveau constant. La Fig. 2.2
1 x fspin 2 x fspin
S  (f)
n
1 x fspin 2 x fspin
S  (f)
n
1 x fspin 2 x fspin
S  (f)
n
1 x fspin 2 x fspin
S  (f)
n
Fig. 2.2: Filtrage du bruit par moyennage. Un bruit de spectre de puissance S
n
(f)
est ltre lorsque l'on combine N scans individuels en un cercle. Les frequences
transmises sont comprises dans une bande de frequence de largeur 6f
spin
=N au-
tour du maximum des fonctions de transfert representees au bas de chaque gure
(voir Eq. 2.5).





=1. Chacune de ces gures correspond au me^me spectre de bruit
donne dans l'Eq. 2.6, avec f
knee
= 0:016 Hz,  = 2 et  = 21 K (courbe du haut).
Le comportement de bruit blanc asymptotique aux hautes frequences est symbolise





avec m 2 f0; 1; 2g. Le maximum de chacune de ces fonctions vaut 1
et se trouve en f = mf
spin
. Le terme m = 0 engendre un niveau constant sur le cercle
moyenne puisqu'il ne laisse passer que les frequences proches de 0, le terme m = 1
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2.3 Modelisation du bruit residuel sur les cercles
Nous venons de decrire comment le ltrage s'eectuait lorsque l'on moyennait des
scans individuels en cercle. Nous avons vu que l'eÆcacite du ltrage etait d'autant plus




etait petit. Nous allons verier les predictions que nous avons faites precedemment
en regardant comment se traduit le fait de moyenner sur du bruit simule, en faisant
varier d'une part le nombre de scans par cercle N et d'autre part les parametres du
bruit : sa frequence genou, f
knee
, et sa puissance a basse frequence, .
Ces simulations sont presentees dans les Figs. 2.3 a 2.8. Chacune de ces gures
est constituee de deux graphiques :
1. la gure de gauche montre la sequence temporelle de bruit, representant les
valeurs du bruit d'un detecteur pour les 3N scans (nous avons choisi de com-
parer 3 cercles et il y a N scans pour chaque cercle). En abscisse est represente
le temps et en ordonnees le niveau du bruit. L'axe des abscisses est toujours le
me^me sur chaque gure, contrairement a celui des ordonnees ;
2. la gure de droite est la valeur du bruit residuel sur les cercles apres avoir
moyenne les N scans : l'axe des abscisses est maintenant celui de la position
angulaire le long des cercles ; l'axe des ordonnees est toujours le niveau du bruit.
Nous allons voir que l'allure du bruit residuel sur les cercles correspond a ce que
nous attendons : chaque cercle a une valeur moyenne non nulle (c'est la contribution
de l'harmonique 0 du bruit qui est transmise) et presente en plus des derives de
frequences multiples de f
spin
plus ou moins pures (selon la valeur de N) et plus ou




). Les cas de bruit que nous pensons
realistes correspondent aux gures 2.4 et 2.6.
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= 1;  = 1 et N = 10. Pour ces parametres,
la forme du bruit moyenne est pratiquement identique a la sequence temporelle de
bruit. Le ltrage est assez peu eÆcace (N est petit).




= 1;  = 1 et N = 60. Avec un bruit iden-
tique, le nombre de scans par cercle est 6 fois plus grand que celui de la Fig. 2.3 :
le ltrage est bien plus eÆcace et le bruit se moyenne en niveaux de bruits relatifs
dierents nettement visibles entre les cercles. La dispersion est bien su^r plus petite
sur chaque cercle.
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= 1;  = 2 et N = 10. La puissance  du
bruit aux basses frequences est le seul parametre modie par rapport a ceux de
la Fig. 2.3. Bien que l'on ne moyenne que 10 scans pour obtenir un cercle, le
bruit resultant sur les cercles se comporte comme une constante additionnee a du
bruit blanc au premier ordre. Les niveux relatifs moyens des cercles sont ici tres
dierents : ceci est du^ au fait que la puissance est plus grande aux basses frequences
que pour du bruit decrit par une puissance  = 1.




= 1;  = 2 et N = 60. Les parametres de
bruit sont identiques a ceux de la Fig. 2.5. Par contre, on moyenne 60 scans pour
un cercle : d'une part la dispersion est naturellement plus petite que dans le cas
predecent et d'autre part le bruit moyenne semble aussi plus plat. La raison en
est que le ltrage est plus important a cause de la ponderation du spectre par des
fonctions plus piquees autour de mf
spin
(voir Fig. 2.2). Ce cas est assez proche de
ce que l'on attend pour Planck.
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explique l'allure du bruit moyenne sur les cercles. Nous avons
vu que le ltrage laisse passer les harmoniques de f
spin
; or dans ce cas, le spectre
ne peut pas e^tre considere comme blanc pour des frequences inferieures a 10f
spin
.
Il en resulte, en plus d'un niveau moyen non nul, des derives residuelles sur chaque
cercle.




= 10;  = 2 et N = 60. Ce cas extre^me
montre de nouveau comment fonctionne le ltrage : l'harmonique 0 donne un
niveau constant sur chaque cercle ; les harmoniques superieures donnent des derives
residuelles le long de chaque cercle.
L'etude que nous avons faite sur le comportement du bruit lorsque l'on moyenne
N scans en un cercle, et que nous venons de conrmer par des simulations, a demontre
qu'il etait possible de modeliser le bruit residuel sur le cercle moyenne. En eet, les
derives parfois violentes des sequences temporelles de bruit que nous avons vues dans
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les gures precedentes sont beaucoup plus douces sur les cercles, nous permettant de
les modeliser aisement.
Au premier ordre, le bruit est une constante, a cause des contributions des tres basses





est petit, c'est-a-dire que le ltrage est eÆcace et qu'il ne laisse passer
que les frequences tres faibles, responsables du niveau constant. Le niveau du bruit
sur chaque mesure individuelle est celui attendu pour l'experience Planck qui utilise
des bolometres refroidis a 100 mK, il est de l'ordre de 20 K, une valeur raisonnable
pour Planck. Si nous considerons le bruit residuel, nous constatons que les niveaux
relatifs des cercles (prenons par exemple la Fig. 2.6, correspondant au cas de Planck)
sont distants de quelques dizaines de K, ce qui est justement l'ordre de grandeur des
uctuations de temperature du CMB. Il est donc extre^mement diÆcile de les mesurer
avec ce bruit. C'est a fortiori vrai pour sa polarisation. Il est par consequent necessaire
de soustraire le bruit residuel sur les cercles moyennes. La Fig. 2.9 illustre ce point :
c'est la projection d'un bruit analogue a celui de la Fig. 2.6. Nous avons simule une
mission avec 60 scans par cercle, nous avons choisi une strategie de balayage (ici, le
detecteur tourne autour d'un axe qui est proche de l'equateur) et nous avons mis ce
bruit dans les detecteurs. Les niveaux de bruit dierents sur chaque cercle donnent
des stries sur la carte.
Nous allons presenter la methode utilisee pour eliminer les eets du bruit basse
frequence en nous appuyant sur le fait qu'il devient facilement modelisable sur les
cercles. Pour e^tre le plus general possible, nous ne ferons aucune hypothese sur la
forme que le bruit residuel prend sur les cercles. Nous voulons e^tre capable d'ajuster
n'importe quelle forme de courbe : par exemple une constante (approximation qui




6 1, comme nous le verrons
en details a partir de la page 177), une constante plus quelques sinus et cosinus
(pour tenir compte des derives residuelles), des polyno^mes ou me^me une courbe dont
l'expression analytique est inconnue. Nous allons dans un premier temps expliquer
la strategie d'observation, puis quelle est la methode utilisee pour retirer les derives
basses frequences.
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(a)
(b)
Fig. 2.9: Bruit blanc (gure (a)) et striage (gure (b)). Projection de bruit si-














=0.016 Hz, proche des parametres attendus pour Planck. L'echelle
est en degres K. Dans cette simulation, le detecteur tourne autour d'un axe qui
reste proche de l'equateur ce qui explique la forme des stries. La rms des cartes est
de 1 K pour la carte de bruit blanc et de 100 K pour la carte bruitee, superieure
dans ce dernier cas au signal que nous cherchons a mesurer.
3. DESTRIAGE
Le destriage est une methode permettant de soustraire l'eet des derives basses
frequences. Elle est tres simple sur le principe : elle consiste a exploiter le fait que les
detecteurs d'un instrument vont, au cours de la prise de donnees, observer une me^me
direction du ciel a des moments dierents (et sous des points de vue dierents) et
que le signal provenant de cette direction est constant dans le temps : les dierences
eventuelles dans les mesures proviennent soit du bruit (qui n'est pas constant dans
le temps), soit de l'orientation du detecteur par rapport a la direction observee (im-
portant dans le cas de mesures de polarisation, comme nous l'avons vu dans l'In-
termede B).
3.1 Principe du destriage
Nous allons appliquer ce principe tres general au cas qui nous interesse. Le des-
triage tel que nous allons le presenter concerne des experiences dont la strategie de
balayage du ciel consiste a decrire des cercles sur le ciel. Nous allons utiliser deux
caracteristiques de l'experience consideree : le fait qu'il est possible de moyenner plu-
sieurs scans pour en faire un cercle et les intersections entre les cercles. Aux points d'in-
tersection entre les cercles, les detecteurs doivent observer le me^me signal physique,
independamment du cercle considere. La mesure etant constituee de la contribution            
Fig. 3.1: Intersections entre les cercles.
du signal physique (commun aux deux mesures faites sur chacun des cercles au point
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d'intersection) et de celle du bruit (dierente pour chaque detecteur et aleatoire),
il est possible d'estimer la contribution du bruit, et donc de la soustraire. Pour la
mesure de temperature, dire que la contribution du signal est la me^me dans les deux
detecteurs est exact. Par contre, pour la polarisation, le probleme est plus complique
puisque la puissance mesuree depend de l'orientation du detecteur par rapport a un
systeme de reference donne lie au ciel dans lequel sont denis les parametres de Stokes
(voir Intermede B page 129). Or, en un point d'intersection, les detecteurs sont sur
deux cercles dierents, ils n'ont donc pas la me^me orientation par rapport au ciel.








Fig. 3.2: Contraintes aux intersections. Pour les mesures de temperature (gure de
gauche), le fait que signal physique soit le me^me aux points d'intersection entre
deux cercles permet de soustraire l'eet des derives. Pour la polarisation (gure
de droite), la puissance mesuree depend de l'orientation des polarimetres : bien
que les deux polarimetres representes ici voient le me^me point d'intersection, leurs
mesures diereront a cause du bruit et a cause du signal qui n'est pas vu avec la
me^me orientation.
Nous avons vu qu'il fallait se donner un systeme de reference pour denir les pa-
rametres de Stokes. Le systeme que nous choisissons est un systeme xe par rapport
au ciel, par exemple le systeme longitude-latitude galactique. Si nous voulons com-
parer les mesures faites par des polarimetres regardant dans la me^me direction du
ciel mais avec des orientations dierentes, nous devons les exprimer en fonction des
parametres de Stokes denis dans le referentiel xe. Le modele de la mesure consiste
a exprimer la contribution du signal en fonction de l'orientation du detecteur et de
prendre en compte celle du bruit. Le bruit que nous ajoutons est bien entendu celui
obtenu apres avoir moyenne N scans consecutifs, aisement modelisable par des fonc-
tions simples, comme nous l'avons demontre precedemment. Dans la suite nous allons
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voir comment calculer analytiquement les intersections entre les cercles. Puis nous ex-
primerons les mesures de h polarimetres en fonction des parametres de Stokes denis
dans le systeme de reference xe. Enn, en modelisant la contribution du bruit et en
combinant les mesures provenant des h polarimetres, nous aurons tous les ingredients
necessaires pour soustraire eÆcacement le bruit basses frequences.
3.2 Geometrie et intersections
Nous allons denir ici les notations liees a la geometrie et aux intersections entre
les cercles. Dans un repere orthonorme (Oxyz), on denit un cercle sur la sphere de
rayon 1. Ce cercle est decrit par son centre 




 (voir la Fig. 3.3),
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Fig. 3.3: Cercle et geometrie. Notations utilisees pour caracteriser un cercle sur la sphere




sont les vecteurs tangents a la sphere et ils
forment le systeme de reference dans lequel les parametres de Stokes sont denis.
 est l'angle dans le cercle mesurant la position angulaire d'un point situe sur le
cercle ; son origine  = 0 correspond au point situe le plus au nord dans le cercle.




 et le vecteur joignant l'origine O a un point quelconque du cercle. u
et v sont deux vecteurs unitaires denis dans le plan du cercle, orthogonaux entre
eux, v etant aligne avec l'axe  = 0. Le vecteur d est un vecteur unitaire tangent
au cercle au point deni par  .
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par un vecteur unitaire
b















 est normal au plan du cercle. Le vecteur unitaire pointant vers un point M de





cos sin  cos+ sin (sin sin   cos  cos  cos )
cos sin  sin  sin (cos sin + cos  sin cos )




Le vecteur d de norme 1 et tangent au cercle en M nous servira de reference quand





cos sin+ sin cos  cos





Les vecteurs tangents a la sphere en un point
b







































s'obtiennent en passant des angles (; )
aux angles (; ) par :




Les vecteurs de base u et v sont, avec ces denitions donnes par :
u  e











Remarquons que u et v sont dans le plan du cercle et que leur point d'application se
trouve au centre du cercle, 
. C'est par rapport a ces vecteurs que nous reperons la
position angulaire (angle  ) d'un point d'intersection dans le cercle.
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3.2.1 Conditions d'intersection













































] vu de dessus. Les cercles se coupent







le milieu est note I.






















3.2.2 Calcul des angles  d'intersection
Le plus simple est de calculer directement les coordonnees des points d'intersection




























































































































pour en deduire les angles





























































Si k < `, l'angle  
k;`;0









avec Æ = 1:
Tous les calculs relatifs a la geometrie ont ete programmes en C++ et font partie de
la librairie de base pour l'analyse de donnees dans Planck.
3.2.3 Strategies de balayage et intersections
Selon la strategie de balayage choisie (ce n'est pas encore denitivement xe pour
Planck), la repartition des intersections change, c'est ce qui est represente dans
la Fig. 3.5. La facon dont se repartissent les intersections le long des cercles est
primordiale pour le destriage. Il a ete propose de laisser l'axe de rotation de Planck
dans le plan de l'ecliptique de facon a ce que le satellite tourne le dos en permanence
au Soleil avec un angle d'ouverture de 90
Æ
. Cette solution est interessante du point de
vue de la stabilite thermique mais extre^mement defavorable du point de vue destriage
car toutes les intersections se situent aux po^les celestes. On ne pourrait dans ce cas
ne fournir de contraintes qu'en deux points de chaque cercle, rendant impossible
l'ajustement de fonctions de plus de deux degres de liberte.
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Fig. 3.5: Cartes des intersections. Ces cartes representent la distribution des intersec-
tions entre les cercles pour les trois strategies de balayage envisagees pourPlanck :
en haut a gauche, l'axe de rotation du satellite est maintenu dans le plan de
l'equateur. En haut a droite, il a un mouvement cyclodal, d'amplitude10
Æ
autour
de l'equateur avec 10 oscillations. En bas, le mouvement est sinusodal, symetrique
autour de l'equateur, d'amplitude8
Æ
avec 8 oscillations. Dans tous ces cas, l'angle
d'ouverture est de 85
Æ
. L'echelle de niveaux de gris donne le nombre d'intersec-
tions ; seule la densite relative des intersections est signicative.
3.3 Destriage
3.3.1 Mesure des parametres de Stokes
Comme nous l'avons deja vu en detail page 129, la puissance mesuree par un
polarimetre p faisant un angle 	
p
(voir Fig. 3.6) avec l'axe x d'un systeme de reference








(n^) + U(n^) sin	
p
(n^)) :
Puisque nous avons 3 parametres a mesurer, nous avons besoin d'au moins 3 po-
larimetres orientes selon des angles dierents. Supposons que nous disposions de
h polarimetres. Chacun d'eux fait un angle 	
p
avec le systeme de reference, avec
p 2 f1; :::; hg. On peut donc grouper les h mesures M
n^












Fig. 3.6: Systeme de reference et polarimetre. En un point n^ de la sphere, la direction




>) fait un angle  avec la direction
de reference e^



































































Il est possible de factoriser la matrice A(n^), en introduisant la matrice constante A,






Dans cette expression, A represente la conguration geometrique relative des pola-





















































Fig. 3.7: Disposition relative des polarimetres. Le polarimetre 1 faisant un angle 	
1
avec l'axe de reference par rapport auquel sont denis les parametres de Stokes sert
de reference. Les orientations des autres polarimetres sont denies relativement au














= 0 (voir Fig. 3.7). Le polarimetre numero 1 sert de reference dans le plan focal.
La matrice R
n^
represente la rotation entre l'image du plan focal sur le ciel | dont
l'orientation est determinee par celle du polarimetre de reference | et le systeme de











































































les parametres de Stokes
dans le plan focal,












dans le repere xe
par rapport au ciel
(dependent de n^)
Nous avons maintenant tous les ingredients pour mener a bien le destriage. Pour
cela, nous considerons une mission ayant n cercles, chaque cercle ayant n
ech
echantil-
lons et on dispose de h polarimetres, avec h > 3. L'ensemble des cercles qui coupent
un cercle i donne est note I(i) et contient N
I(i)
cercles. Pour chaque couple de cercles
(i; j), on note les deux points d'intersection (s'ils existent) par fi; j; Æg, ou i est l'indice
du cercle courant, j est l'indice du cercle qui coupe i (j 2 I(i) par denition) et Æ = 1
denombre les deux intersections
1
. Les points fi; j; Æg et fj; i; Æg indiquent la me^me
direction dans le ciel.
Les parametres de Stokes au point fi; j; Æg, denis par rapport a un systeme de















(n^  fi; j; Æg) : (3.1)
C'est cette condition qui nous permettra de contraindre les mesures de polarisation
aux intersections, an d'en soustraire le bruit. Avec ces notations, la puissance me-



















Nous allons utiliser une minimisation de 
2
pour soustraire l'eet des derives
basses frequences sur les cercles moyennes. Nous avons vu que ce bruit residuel se
modelisait au premier ordre par un niveau constant. Nous allons developper un algo-










pour chaque cercle i, correspondant aux n
t
degres de liberte des
fonctions a ajuster. Pour que le systeme soit inversible, il faut que le nombre d'inter-
sections par cercle soit au moins egal au nombre de parametres a ajuster. Le modele


























+ bruit blanc: (3.2)
Nous supposons que le bruit est bien modelise par les fonctions f
`
i
plus du bruit blanc
decrit par une matrice de correlation N
i
de dimensions h h entre les polarimetres
et constante sur chaque cercle. Precisons que les bruits synchrones avec la rotation
ne peuvent pas, par nature, e^tre supprimes par le destriage puisque cette methode le


























































Lorsque l'on minimise ce 
2
par rapport a S
i;j;Æ
















































































































pluto^t que de conserver les variables initiales (M et a
`
i









































est la matrice de variance des parametres de Stokes sur le cercle i. La
quantite S
i;j;Æ
est un 3-vecteur et peut e^tre interpretee comme la valeur des parametres
de Stokes denis dans le repere local, lie a l'image sur le ciel du plan focal ou la









































































































































































ou l'on a pose :
e











(i; j; Æ) sin 2Æ
	
(i; j; Æ)
0   sin 2Æ
	








(i; j; Æ) = 	
1




Cette matrice de rotation fait tourner le repere du plan focal depuis sa position sur le
cercle j au point fi; j; Æg a sa position sur le cercle i au me^me point (rappelons que les
points fi; j; Æg et fj; i; Æg sont identiques). Nous voyons que
e




























































































































































































































), puisque i varie de 1 a n,
le nombre total de cercles.
Remarque : nous avons besoin des valeurs locales des parametres de Stokes (c'est-
a-dire dans le systeme de reference lie a l'image du plan focal sur le ciel) au point
caracterise par son angle  
i;j;Æ
sur le cercle i et au point correspondant d'angle  
j;i; Æ
sur le cercle j. Or les mesures faites sur ces cercles correspondent a des positions
2







angulaires regulierement espacees et il est tres improbable que le point d'intersec-
tion fi; j; Æg concide avec le centre d'une mesure sur ces cercles. Nous avons besoin
d'estimer le signal le long du cercle en chaque point. Pour cela, nous avons pris soin
d'interpoler les mesures en des positions angulaires quelconques sur le cercle. Nous
avons essaye diverses methodes d'interpolation : une simple interpolation lineaire, une
interpolation a l'aide de \splines"
3
et les resultats sont identiques.





, on peut recalculer les valeurs des pa-



























ou i est l'indice du cercle et k, l'indice de l'echantillon sur ce cercle. Dans cette
expression, S
i;k
represente la valeur des parametres de Stokes exprimes dans le systeme












est l'estimation de la contribution du bruit residuel resultant des contraintes que nous
imposons aux intersections. La matrice R
 1
i;k
exprime le passage des grandeurs dans le
plan focal au systeme de reference xe par rapport au ciel dans lequel les parametres
de Stokes S
i;k
sont denis de facon univoque.
Le destriage est fait directement sur le ot de donnees et est donc completement
independant de la pixelisation choisie, ce qui nous aranchit de tous les problemes
associes a la projection de donnees \1D" sur une carte \2D".
Cas des congurations optimisees
Dans le cas ideal des congurations optimisees (voir Intermede B page 129) et en
supposant que les h polarimetres ont des erreurs identiques et ne sont pas correles,
les matrices X
i
de variance entre les parametres de Stokes sur le cercle i sont inde-















Cela consiste a ajuster sur les donnees le long de chaque cercle une fonction constituee de
polyno^mes, continue et de derivees premiere et seconde continues.
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Sous ces hypotheses, le systeme lineaire que nous venons d'ecrire dans un cas tres





























































3.3.3 Simulations et test du destriage avec constante
Nous allons appliquer le formalisme que nous venons de developper au cas plus
simple consistant a modeliser le bruit residuel sur chaque cercle et pour chaque





(c'est-a-dire de l'ordre de 1) et de  (plus petites que 2), l'approximation
par une constante etait correcte. L'etude detaillee de ce cas particulier de destriage
correspond a l'article Revenu et al. (2000).
Systeme lineaire
Comme nous l'avons montre precedemment (voir page 161), un spectre de bruit
realiste nous permet de modeliser le bruit residuel sur les cercles par une constante
dierente, pour chaque polarimetre et pour chaque cercle. Ce cas particulier et tres




6 1 | nous allons le demontrer | et correspond,
avec les notations que nous avons introduites avant a n
t
= 1 et f
`
i
= 1. Nous allons
faire une etude exhaustive du destriage lorsque l'on essaye d'ajuster une constante
sur les cercles.





































































Nous avons donc un systeme lineaire de dimensions 3n 3n, avec 3n inconnues a
determiner, les composantes des 
i
relatives a I, Q et U . Remarquons que dans cette








Etant donnee la forme de la matrice de
rotation
e








































Les constantes sur la temperature apparaissent dans le systeme lineaire uniquement a






. Le destriage avec une constante par cercle presente














































est aussi solution. Par consequent, le rang du systeme est 3n  1. Pour le resoudre,
on peut soit xer une constante sur la temperature (par exemple 
I
0
= 0 sur le
cercle 0) ou ajouter une contrainte supplementaire (par exemple, demander a ce que
la composante sur le vecteur de base du noyau de l'application soit nulle). Une fois
que toutes les constantes sont calculees, on en deduit les valeurs des parametres de












A cause de la degenerescence, le ciel ainsi reconstruit apres destriage est le ciel reel
4
a une constante pres.
Simulations
Pour tester le destriage, nous avons procede a des simulations. Il a donc fallu ecrire
des programmes informatiques simulant :
{ une strategie de balayage du ciel ;
{ un ciel realiste, comprenant les contributions de la galaxie, du dipo^le (voir
page 58) et du CMB | ainsi que ses uctuations | ceci pour la temperature
et la polarisation ;
4




de spectre en =f plus bruit blanc, =f
2
plus bruit blanc et =f + =f
2
plus bruit blanc ;
{ la mesure du ciel par les polarimetres.
Tout d'abord, nous denissons un plan focal : nous specions le nombre de pola-
rimetres, leurs positions relatives dans le plan focal (c'est-a-dire leurs separations
angulaires), un angle d'ouverture, un angle de resolution (qui est l'angle separant
sur chaque cercle de donnees deux echantillons successifs), une strategie de balayage
(qui peut e^tre anti-solaire ou sinusodale par exemple), une frequence de rotation des
detecteurs, une frequence d'echantillonnage et un nombre de scans par cercle. On cal-
cule ensuite la rms du bruit blanc de facon a avoir une sensibilite identique a celle de
Planck. Ensuite, on construit des cartes simulees de ciel : galaxie, CMB et dipo^le.
{ Cartes de temperature et de polarisation du CMB.










, a partir desquels on genere des cartes de temperature et de polari-
sation ; la procedure a ete exposee en detail dans l'Intermede A page 121. Nous
avons choisi des parametres cosmologiques standards.
{ Cartes de temperature de la galaxie.
L'emission totale de la galaxie est bien connue. Nous disposons de nombreuses
cartes (Haslam et al. (1982), DIRBE, IRAS). Elle resulte de la superposi-
tion de divers processus astrophysiques, comme le rayonnement synchrotron, le
Bremsstrahlung et l'emission intrinseque des poussieres galactiques. Le rayon-
nement synchrotron, du^ au mouvement des electrons autour des lignes de champ
magnetique, se situe essentiellement dans le domaine radio et devient negligeable
par rapport au CMB au dela de 70 GHz. Les electrons qui rayonnent par
ces processus doivent avoir une energie de l'ordre du GeV pour emettre dans
le domaine de frequences qui nous interesse ici, le GHz. Des electrons aussi
energetiques sont vraisemblablement produits par des phenomenes astrophy-
siques tres energetiques, comme les explosions de supernov. L'emission as-
sociee est donc localisee. L'onde de choc produite par l'explosion des supernov
interagit avec le milieu interstellaire et cree des perturbations magnetiques im-
portantes en comprimant les lignes de champ, ou le rayonnement synchrotron
est tres intense. La repartition de l'emission se fait selon des boucles de grandes
dimensions, s'etendant loin hors du plan galactique.
Quant a la contribution de la poussiere, on pense que le scenario est le sui-
vant : le rayonnement stellaire chaue la poussiere presente dans la galaxie ; la
lumiere est principalement absorbee dans l'ultraviolet et dans le visible pour
e^tre reemise dans l'infrarouge. L'estimation precise de la contribution de la
poussiere devient cruciale pour les experiences CMB car c'est une composante
importante aux frequences de l'ordre de 100 GHz (voir Fig. 3.8). Les cartes
de temperature que nous avons utilisees ont ete extrapolees a la frequence de
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Fig. 3.8: Contributions galactiques et CMB. Estimations des contributions galac-
tiques aux frequences pertinentes pour l'observation du CMB. Les mesures a des
frequences superieures a 100 GHz sont fondamentales car elles permettent de me-
surer l'emission des poussieres a ces frequences, permettant de mieux conna^tre la
loi d'emission. Cette gure est adaptee de Smoot (1999).
217 GHz, correspondant a un canal polarise de l'instrument HFI du satellite
Planck.
{ Cartes de polarisation de la galaxie.
Il existe quelques donnees de l'emission synchrotron polarisee, a des frequences
plus faibles ( 1 GHz) que celles que nous considerons ici (10-1000 GHz). Le
taux de polarisation estime a 1 GHz pour l'emission synchrotron se situe au-
tour de 35 % (Cortiglioni et Spoelstra, 1995). Les poussieres galactiques sont
egalement source de rayonnement polarise. Les observations ont montre que la
lumiere des etoiles, en partie absorbee par les poussieres, devient polarisee. Il
s'ensuit que la reemission par ces poussieres est aussi polarisee. La aussi, les
modeles donnent un taux de polarisation de 30 % environ.
Pour fabriquer des cartes simulees de polarisation de galaxie, nous nous sommes
appuyes sur les faits suivants : le taux de polarisation est de l'ordre de 30 % ;
la polarisation semble correlee sur des echelles de quelques degres (typique-
ment 5
Æ
). Nous avons genere un champ de vecteurs tangents a la sphere continu
avec une longueur de correlation de quelques degres. Les normes de ces vecteurs
sont normalisees a un taux de polarisation de quelques dizaines de pourcent.
La direction de ces vecteurs en chaque point de la sphere donne la direction







connu) et de sa direction (tan 2 = Q=U), il est facile de fabriquer les deux
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cartes necessaires de Q et de U (voir Figs. 3.9 et 3.10). Nous pensons de la sorte
avoir genere des cartes de polarisation plausibles de la galaxie.
{ Dipo^le (voir aussi page 58).
Nous avons utilise les resultats de COBE : la temperature due au mouvement


















Le dipo^le n'inue pas sur la composante polarisee du CMB.
Les cartes initiales de I, Q et U sont les sommes des cartes individuelles de galaxie,
dipo^le et CMB, les parametres de Stokes etant additifs pour des ondes incoherentes.
L'etape suivante consiste a observer ce ciel simule en prenant soin d'ajouter a
la contribution du signal (terme ARS de l'Eq. 3.2 page 173) la contribution du
bruit. On calcule la moyenne des N scans et les matrices de correlation N
i
. Il ne
reste plus qu'a construire le systeme lineaire et a calculer les constantes a ajuster 
i
.
On en deduit facilement les parametres de Stokes debarrasses du bruit en utilisant




) de chaque point de mesure fi; kg,
nous construisons des cartes de signal destriees. An d'estimer la qualite du destriage,
nous calculons les cartes des residus, c'est-a-dire la dierence entre les cartes I, Q et
U apres destriage et les cartes I, Q et U initiales. Nous construisons ainsi 3 cartes de
residus :
{ une carte pour laquelle le bruit etait blanc ;
{ une carte brute, avec bruit que l'on n'a pas essaye de retirer ;
{ une carte pour laquelle on a soustrait a chaque cercle sa moyenne avant repro-
jection.
Notons que le destriage le plus simple consistant a retirer a chaque cercle sa moyenne
est le meilleur s'il n'y a pas de signal. En eet, dans la mesure ou, en l'absence de
signal, le bruit se modelise bien par des constantes dierentes pour chaque cercle
et pour chaque polarimetre, retirer la moyenne (c'est-a-dire la constante) est ideal
puisque seul le bruit contribue a ce niveau constant. Cependant, en presence de si-
gnal, celui-ci y contribue egalement et soustraire la moyenne revient a soustraire du
signal.

A titre de comparaison, nous avons essaye ce destriage simple. Enn, nous
avons verie qu'un destriage eectue sur des donnees n'ayant que du bruit blanc n'in-
troduit pas de striage. Nous avons teste le destriage sur diverses missions : avec 3
ou 4 polarimetres, avec des angles d'ouverture dierents, des strategies de balayages
dierentes et des spectres de bruits dierents. La qualite du destriage depend es-









Fig. 3.9: Carte de temperature du ciel simulee. Cette carte de temperature contient
la galaxie (obtenue a partir des donnees IRAS), le dipo^le et le CMB, ainsi que ses
uctuations. L'echelle est en degres K.
inferieures ou egales a un. Ces tres bons resultats perdurent pour n'importe quelle







Les Figs. 3.11{3.18 montrent les cartes de residus que nous avons obtenues, pour
une strategie de balayage sinusodale, avec un angle d'ouverture de 85
Æ
, avec 3 po-
larimetres disposes en conguration optimisee et une resolution de 18 minutes d'arc.
La partie blanche du bruit a une rms de 21 K
6
, et la partie basse frequence est




=1. Les echelles de niveaux de gris dans toutes les gures sont
en Kelvins.
L'analyse visuelle donne deja une bonne indication sur la qualite du destriage.
Le signal que nous voulons mesurer, rappelons-le est si petit qu'il nous faut un indi-
cateur plus precis, qui nous permette de quantier le niveau de striage residuel qu'il
peut eventuellement rester sur une carte. Cet indicateur, nous l'avons deje rencontre









. Un destriage parfait
donnerait les me^mes spectres de puissance qu'un spectre de bruit blanc. Un ciel vu
de facon uniforme (me^me erreur 
pix
dans chaque pixel de la carte), a un spectre
6
C'est ce que l'on attend pour le canal polarise a 143 GHz de Planck.
183 3.3 Destriage
Fig. 3.10: Carte de polarisation Q du ciel simulee. La polarisation de la galaxie, encore
mal connue, a ete simulee a partir de cartes de temperature en imposant un taux
de polarisation de l'ordre de 30 % pour des regions proches du plan galactique,
valeur vraisemblable (lire le texte).
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Fig. 3.11: Residus de I pour du bruit blanc. Projection des residus pour une mission
ayant observe un ciel simule avec du bruit blanc. Un examen attentif de cette
carte vers les po^les montre que l'erreur est plus faible dans ces regions. Ceci est
du^ au fait que les regions proches des po^les sont vues plus souvent que les regions
equatoriales dans une strategie sinusodale comme le montre la Fig. 3.5.
Fig. 3.12: Residus de I pour du bruit basse frequence sans destriage. Projection
des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit basse
frequence, sans destriage. L'echelle de niveaux de gris montre que le bruit est
trop fort pour permettre la mesure des uctuations de temperature du CMB.
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Fig. 3.13: Residus de I pour du bruit basse frequence avec moyenne nulle. Pro-
jection des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit
basse frequence avec un destriage elementaire consistant a retirer a chaque cercle
sa valeur moyenne. La presence de structures intenses (essentiellement dues au
dipo^le) dans cette carte montre que le fait de soustraire la moyenne de chaque
cercle en guise de destriage elementaire ne fonctionne pas en presence de signal.
Leur symetrie est due au dipo^le qui est pratiquement centre sur cette carte en
coordonnees equatoriales.
Fig. 3.14: Residus de I pour du bruit basse frequence avec destriage. Projection
des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit basse
frequence, apres destriage.

A l'il, cette carte est identique a celle correspondant
au bruit blanc (Fig. 3.11).
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Fig. 3.15: Residus de Q pour du bruit blanc. Projection des residus pour une mission
ayant observe un ciel simule avec du bruit blanc.
Fig. 3.16: Residus de Q pour du bruit basse frequence sans destriage. Projection
des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit basse
frequence, sans destriage.
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Fig. 3.17: Residus de Q pour du bruit basse frequence avec moyenne nulle. Pro-
jection des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit
basse frequence avec un destriage elementaire consistant a retirer a chaque cercle
sa valeur moyenne. Les structures residuelles dans cette carte sont plus faibles
que dans le cas de la temperature. Ceci est du^ au fait que le signal polarise est
plus faible, donc la moyenne nulle est \moins fausse". Notons egalement que les
cercles contamines sont ceux qui ont vu les parties les plus lumineuses de la galaxie
(comparer la forme des structures avec celles de la Fig. 3.10).
Fig. 3.18: Residus de Q pour du bruit basse frequence avec destriage. Projection
des residus pour une mission ayant observe un ciel simule avec du bruit basse
frequence, apres destriage.

A nouveau, cette carte est indiscernable de celle obte-
nue avec du bruit blanc.
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Dans notre cas, a cause de la strategie de balayage, le ciel n'est pas vu uniformement,
cette expression n'est donc pas applicable dans notre cas. Nous pouvons cependant
calculer par des simulations les spectres du bruit blanc pour une strategie de balayage
donnee. Nous en deduisons egalement l'erreur sur les spectres en procedant a de
nombreuses simulations (5000). Par exemple, dans le cas d'une couverture uniforme,
cette erreur decro^t en 1=
p
` (voir la variance cosmique, page 99 et Knox (1995)).
Dans notre cas, nous trouvons la me^me loi de decroissance. Nous avons donc delimite
une region qui nous sert de reference : une realisation unique de bruit blanc doit e^tre













suivent une loi de 
2
; mais cette loi, pour un nombre de
degres de liberte plus grand que 30 (correspondant dans notre cas a ` > 15), se comporte comme




















= 1. Le spectre de puissance
de la carte des residus apres destriage est contenue dans la region delimitee par
la variance cosmique ; il est donc indiscernable d'un spectre de bruit blanc. Les
spectres des cartes non-destriee et a moyenne nulle sont deux ordres de grandeur




=1. Des modeles de spectre ont
ete ajoutes pour comparaison. Le spectre intitule \CMB" correspond a un spectre
standard de CMB, tandis que le spectre intitule \CMB+reionisation" correspond,




















= 1. De me^me que pour
la temperature, le spectre de puissance de la carte des residus apres destriage
est contenue dans la region delimitee par la variance cosmique. Le spectre cor-
respondant a la moyenne nulle a une puissance superieure au spectre destrie
mais bien inferieur au spectre non-destrie. Les faibles structures visibles dans la





=1. Il semble diÆcile d'apres cette gure d'avoir acces au champ E
(sauf en cas de reionisation) : rappelons que les simulations ont ete faites avec une
resolution de 18 minutes d'arc correspondant a un ordre multipolaire maximum
` de l'ordre de 300 ; le spectre de polarisation du champ E se rapproche nota-
blement du spectre du bruit blanc a des ` plus eleve (Planck aura la resolution





















spectre destrie est toujours compatible avec un spectre de bruit blanc. Les modeles
(standard et avec reionisation) sont bien au-dessus, ce qui permet de penser qu'on
sera capable, avec Planck, de mesurer correctement les correlations entre les
























= 5. Il y a un exces de puis-
sance assez net pour le spectre destrie par rapport a ce que l'on attend dans le





le bruit sur les cercles par une constante ne suÆt plus ; il faut aÆner ce modele
et ajuster pluto^t une fonction en escalier, un polyno^me de degre 2 ou une combi-




















= 5. Me^me gure que la

























Il est possible de quantier d'une autre maniere le striage residuel sur une carte.














ou la rms est calculee sur les valeurs de `. Pour une carte de bruit blanc avec une
couverture de ciel uniforme, ce rapport vaut 1. Pour comprendre cet estimateur, il
faut se rappeler ce que sont les a
T
`m




moyenne arithmetique (ponderee par les polyno^mes de Legendre) des pixels repartis
sur  a  xe. De me^me, a
T
``
est la moyenne (ponderee par les me^mes facteurs) du
mode de Fourier le plus eleve de ces me^mes pixels. Si la carte ne contient que du bruit
blanc et qu'elle est vue de facon uniforme (me^me rms par pixel) alors le rapport est 1
(il y a autant de puissance a petite echelle qu'a grande echelle).
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Fig. 3.25: Estimateur de striage residuel. L'estimateur de striage residuel presente dans
l'Eq. 3.15 n'est pas sensible a la presence de stries paralleles a l'equateur comme
c'est le cas dans la gure de gauche. Il est par contre tres pertinent pour detecter






bruit blanc 0 1 1 1
destrie 0.5 1.19 1.05 1.03
moyenne nulle 0.5 51.9 9.23 3.64
pas destrie 0.5 6.98 7.04 15.2
destrie 1 1.24 1.12 1.19
moyenne nulle 1 52.2 9.91 3.95
pas destrie 1 10.7 10.9 7.51
destrie 2 1.26 1.32 1.23
moyenne nulle 2 49.5 10.2 3.85
pas destrie 2 6.41 9.97 8.18
destrie 5 1.35 1.39 1.38
moyenne nulle 5 49.8 10.4 3.99
pas destrie 5 11.3 8.24 12.4
Cet estimateur est sensible aux stries orthogonales aux cercles sur la sphere pa-
rametres par  = C
te
(paralleles a l'equateur). Les stries presentes le long de ces
cercles ne sont pas detectees (voir Fig. 3.25). L'estimateur est donc bien adapte a
notre cas puisque les cercles sont pratiquement orthogonaux a ces cercles.
Discussion et conclusions
Ce destriage est a ce jour le seul qui traite des donnees polarisees. Il existe ce-
pendant d'autres methodes capables de destrier les donnees de temperature. Celles-ci
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pourraient e^tre adaptees dans un avenir proche a la polarisation, ce qui nous permet-
tra de comparer les eÆcacites relatives des dierentes methodes. Comme nous l'avons
vu au debut de cette partie (voir page 152), la methode la plus classique consiste a






est la matrice de pointage qui fait correspondre a un echantillon au temps t
une position sur le ciel, reperee par sa position , T un vecteur contenant le signal
que nous cherchons a mesurer, m
t
sont les donnees et n
t
est le bruit. Une simple
minimisation de 
2


















ou N =< nn
T
> est la matrice de correlation du bruit. Cette methode peut en prin-
cipe e^tre etendue aux mesures de polarisation, au prix de multiplier la taille du
systeme obtenue dans le cas de la temperature par un facteur
8
3 h. L'implementation
numerique d'un tel systeme est extre^mement problematique (tres couteux en terme de
memoire et de temps de calcul) lorsque l'on considere des experiences CMB generant
des millions de pixels, ce qui est deja courant et le sera de plus en plus, a cause de
la course au nombre de pics Doppler ; la taille du syteme lineaire est de plusieurs
millions. Des techniques de calcul ont ete proposees (Wright, 1996; Tegmark et al.,
1998; Borrill, 1999) mais elles supposent que le bruit est gaussien et stationnaire,
ce qui ne sera probablement pas le cas pour des missions sensibles. Notre methode




n) (n est le
nombre de cercles, de l'ordre de 10 000 pour Planck) et ne suppose aucune propriete
sur la statistique du bruit basses frequences. Elle suppose juste une frequence limite
(f
knee
) au dela de laquelle le bruit peut e^tre considere comme blanc.
Dans le destriage simple consistant a ajuster une constante pour modeliser l'eet
des derives basses frequences, nous avons suppose que le bruit n'etait plus correle
apres avoir soustrait la constante ajustee et que le bruit etait reellement blanc. Cette
hypothese nous a permis d'ecrire un 
2
simplie (celui donne dans l'Eq. 3.14). En
fait, il reste encore un peu de correlation sur les cercles. La quantite de correlation









plus la correlation est faible (c'est-a-dire meilleur le modele de la constante est). Les
Figs. 3.26 et 3.27 montrent le spectre de puissance angulaire du bruit residuel sur le




et de  en
fonction de la frequence angulaire. Elles montrent, naturellement, que la correlation le






A titre de comparaison, nous
avons represente le spectre de puissance angulaire correspondant a du bruit blanc.
8
par 3 car on fait des mesures de I , Q et U et par h car c'est le nombre de polarimetres, par
opposition a 1 bolometre.
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Fig. 3.26: Correlation angulaire residuelle sur un cercle avec  2 f0:5; 1g. Ces
gures presentent la correlation angulaire residuelle entre les echantillons le long





mais elle reste tres faible ; l'approximation du bruit blanc




de l'ordre de 1, avec  2 f0:5; 1g. Le
bruit que nous avons traite dans le destriage entre dans cette categorie.
Fig. 3.27: Correlation angulaire residuelle sur un cercle avec  2 f2; 3g. Apres







plus petits que 1, la correlation est encore faible. Par
contre, pour des bruits plus puissants a basse frequence (  3), et me^me pour




proches de 1 la correlation devient tres importante et
l'approximation du bruit blanc ne convient plus (attention a l'axe des ordonnees).
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Le destriage presente en detail dans ce chapitre montre que nous sommes ca-
pables de soustraire les eets des derives basses frequences jusqu'au niveau du bruit




6 1. Pour Planck, ce rapport est proche de 0.6. Pour
des valeurs plus grandes que 1, le modele de la constante ne suÆt plus et il faut
aÆner la modelisation du bruit en ajoutant des fonctions plus compliquees comme,
par exemple, des sinus, des cosinus, des polyno^mes etc... Les programmes informa-
tiques pouvant destrier n'importe quelles fonctions existent mais n'ont pas encore





on pouvait tolerer (cette valeur change selon les fonctions choisies pour
ajuster).
Remarque sur le lobe des detecteurs. Le faisceau caracterise le champ de
vue d'un detecteur. On l'appelle aussi diagramme d'antenne et il specie la reponse
directionnelle d'un instrument. Les experiences CMB font en general intervenir des
elements optiques comme des miroirs, des cornets (collimateurs de lumiere) et la
forme du diagramme d'antenne depend en grande partie de toute la cha^ne optique
se trouvant en amont du detecteur. Les reexions parasites, l'emissivite propre des
miroirs (qui ne sont pas parfaitement reechissants), les cornets qui ne sont pas rigou-
reusement identiques d'un detecteur a l'autre, les detecteurs eux-me^mes qui ne sont
pas identiques, l'environnement thermique qui uctue, tous ces eets contribuent a la
forme du diagramme d'antenne de chaque detecteur, c'est-a-dire a sa sensibilite dans
une direction (; ) donnee.
Un diagramme d'antenne ideal est symetrique, de forme gaussienne dont la lar-
geur a mi-hauteur donne la resolution angulaire d'un detecteur. C'est ce que nous
avons suppose ici. Dans la realite, un diagramme d'antenne n'est jamais parfaitement
symetrique mais presente, souvent, une structure en lobes : un lobe dit \principal" ou
la sensibilite du detecteur est maximale et des lobes dit \secondaires", de sensibilite
moindre (souvent bien moindre) mais pas completement negligeable.
En principe, quand on conna^t parfaitement les diagrammes d'antenne de tous les
detecteurs de l'instrument, il est possible de reconstruire parfaitement le signal sur le
ciel. La diÆculte est de les conna^tre avec une bonne precision. On peut les estimer en
laboratoire, par exemple en eclairant l'instrument avec un rayonnement bien connu.
Les conditions de laboratoire etant souvent tres dierentes des conditions reelles de
l'experience (en particulier pour les experiences ballon ou satellite), les diagrammes
d'antenne changent, par exemple a cause du changement des conditions sol/haute
atmosphere ou sol/espace ou a cause de poussieres qui se deposent sur les miroirs.
Ensuite, en travaillant sur les donnees prises par l'instrument, on les determine en
reconstruisant l'image d'une source ponctuelle, par exemple une planete.
La demarche se complique considerablement lorsque l'on veut determiner le dia-
gramme d'antenne pour des detecteurs polarises. Bien entendu, la premiere etape
consiste a les estimer en laboratoire, en utilisant des sources polarisees bien connues.
Leur determination \en vol" devient beaucoup plus problematique car aucune source
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astrophysique de lumiere polarisee n'est connue avec une grande precision. Pour le cas
de Planck une idee serait de placer sur le satellite FIRST
9
une source de lumiere
polarisee connue que Planck pourrait observer au debut de sa mission.
L'Agence Spatiale Europeenne, qui a valide et accepte la mission Planck, a
calcule des diagrammes d'antenne polarises typiques attendu. Au premier ordre, il
appara^t que le lobe principal n'est pas vraiment symetrique. L'hypothese de lobe
symetrique que nous avons faite dans le destriage n'est par consequent pas realiste
(tout depend bien su^r de la precision recherchee). Il est bien evident que pour une
mesure precise de la polarisation (rappelons-nous que celle du CMB n'est qu'a quel-
ques K) il faudra prendre en compte la forme exacte du lobe.
Par consequent, le travail presente ici ne pretend pas e^tre denitif, dans le sens ou
tous les problemes nouveaux lies a la polarisation ne sont d'une part pas tous identies
et d'autre part, pour ceux qui le seraient, pas tous resolus. La methode par contre est
robuste et pourra e^tre adaptee a un traitement plus general de la polarisation. Il y a
encore beaucoup de travail a faire sur le destriage, a commencer par le tester sur de
vraies donnees
10
; il faut egalement destrier des donnees en utilisant des fonctions plus




on peut aller et avec
quel type de fonctions). Parmi bien d'autres elements, le destriage peut aussi aider a
contraindre la strategie de balayage du ciel : il faut pour cela destrier un me^me ot
de donnees avec dierentes strategies de balayage et calculer la valeur de l'estimateur
de striage residuel pour chaque strategie. Cette etape ne consiste qu'a faire tourner
abondamment les programmes et sera realisee dans un avenir tres proche.
Comme nous l'avons vu precedemment, un gros eort est a fournir quant a la com-
prehension et au traitement des lobes polarises. La mesure de la polarisation du
ciel devient une priorite scientique et de plus en plus d'equipes travaillent sur les
problemes lies aux diagrammes d'antenne polarises et sur la facon de calibrer les
instruments polarises. Nous comptons contribuer egalement sur ce point precis.
9
Ce satellite sera lance en me^me temps que Planck au me^me endroit, au point L2 de Lagrange.
10















L'experience COSMOSOMAS (du grec COSMO : univers et SOMA : corps, forme)
est installee au pied du volcan Teide sur l'^le de Tenerife, aux Canaries (Espagne), au
large du Maroc (voir Fig. 1.1). La stabilite climatologique du site a attire beaucoup
îles Canaries
Fig. 1.1: Les ^les Canaries. Le site d'observation de l'experience COSMOSOMAS se si-
tue sur la plus grande des ^les Canaries, Tenerife, a une altitude de 2374 m. Ses













d'experiences, notamment liees au CMB. COSMOSOMAS est initialement anglo-
espagnole
1
et notre ro^le dans cette collaboration est d'analyser les donnees an
d'ameliorer la conguration de l'experience, qui en est encore au stade du developpe-
ment.
1
Principal investigateur : C.M. Gutierrez (IAC) ; investigateurs : R. Rebolo (IAC), R. Hoyland
(IAC), J. Gallegos (IAC) ; collaborateur de l'IAC : R. Abreu ; collaborateurs externes : R.A. Wat-
son (Univ. Manchester), J. Delabrouille (PCC, Paris), B. Revenu (PCC, Paris). PCC : Physique
Corpusculaire et Cosmologie, IAC : Institut d'Astrophysique des Canaries.
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Le principal objectif de COSMOSOMAS est de cartographier les anisotropies de
temperature du CMB a des echelles angulaires de l'ordre du degre. Si l'immense
majorite des experiences CMB se focalisent sur des echelles angulaires plus petites
que le degre an d'avoir acces aux pics Doppler (voir page 90), tres peu s'interessent
aux basses valeurs de ` (plus petites de 100) qui permettent pourtant de contraindre
la contribution tensorielle des uctuations de la metrique aux uctuations de tempe-
rature du rayonnement (Davis et al., 1992; Crittenden et al., 1993a; Knox et Turner,
1994). Un autre objectif important est de cartographier l'emission polarisee de la
galaxie sur environ 25 % du ciel. Nous avons deja vu page 180 que la polarisation
du rayonnement galactique (consitue de rayonnement synchrotron, de l'emission des
poussieres notamment) etait encore tres mal connue. Pour mesurer la polarisation du
CMB, il faut conna^tre avec une precision suÆsante la contribution des avant-plans
pour pouvoir la soustraire.
L'experience dispose a l'heure actuelle de 4 canaux de frequence : 10, 13, 15 et
17 GHz (3, 2.3, 2 et 1.76 cm respectivement). La detection se fait au sol par des
HEMTs (\High Electron Mobility Transistor"), antennes qui mesurent l'intensite du
rayonnement incident dans une direction donnee. Ces detecteurs mesurent donc na-
turellement la polarisation du rayonnement. Le canal a 10 GHz dispose de 2 antennes
placees a 90
Æ
l'une par rapport a l'autre ; les autres canaux n'ont qu'une seule antenne.
Ces detecteurs sont enfermes dans un cryostat xe par rapport au sol et sont refroidis
a une temperature nominale de 20 K. Le rayonnement accede aux detecteurs apres
avoir traverse des cornets dont la surface interieure n'est pas lisse : ce sont des cor-
nets corrugues. Les irregularites sont creees mecaniquement et permettent d'avoir un
diagramme d'antenne relativement symetrique et possedant peu de lobes secondaires.





ETRIE ET COUVERTURE DU CIEL
Les rayons arrivant aux antennes ont prealablement ete reechis par un miroir
parabolique qui observe un miroir tournant dont la normale n'est pas alignee avec
l'axe de rotation, de sorte que les detecteurs observent un cercle sur le ciel (voir la
Fig. 2.1).
Plus en details, et en utilisant les notations de la Fig. 2.1, le trajet optique de la
lumiere suit les etapes suivantes : le rayonnement provenant de la direction
b
u est
reechi par un miroir plan de normale
b




antenne parabolique qui eclaire les HEMTs. La normale au miroir fait un angle 
tilt
avec l'axe de rotation de sorte qu'elle engendre un co^ne d'angle d'ouverture 2 
tilt
au cours de la rotation du miroir (a une vitesse de l'ordre de 1 tour par seconde).
L'axe de rotation fait un angle 
spin
avec le zenith. Le champ de vue du detecteur est
donc un anneau circulaire de diametre angulaire 4 
tilt
dont l'epaisseur est egale a
l'angle d'acceptance du cornet | ou collimateur | place entre l'entree du cryostat
et les antennes. Une analyse optique du systeme montre que les rayons quittant le
miroir plan en direction du miroir parabolique doivent avoir une direction faisant un
angle 
dish
par rapport au zenith ( 57
Æ
) pour aboutir aux antennes. Il est facile de





le systeme de coordonnees locales (xyz) (liees a l'experience, voir la Fig. 2.1), nous
utilisons les coordonnees angulaires horizontales, azimuth (angle dans le plan (xy)
valant 0 au Nord et croissant dans le sens Nord-Est-Sud-Ouest) et elevation (angle
entre la ligne de visee et sa projection dans le plan (xy)).













. L'azimuth, l'elevation et la declinaison du






























































 est la latitude du site d'observation (voir Fig. 1.1). Le diametre des scans etant de
















































































Fig. 2.1: L'experience COSMOSOMAS. Un rayon lumineux u^ ou u^
0
n'arrive au
detecteur seulement s'il eclaire le miroir parabolique sous une incidence 
dish
, c'est-




 et sa normale n^ fait un angle 
tilt
avec cet axe de rotation de sorte que les
rayons arrivant au detecteur sont repartis selon un cercle sur le ciel dont le centre







, la couverture du ciel, en declinaison-ascension droite, est une bande
de largeur constante en declinaison. La couverture en ascension droite est assuree par
la rotation de la Terre et couvre 360
Æ
puisque la prise de donnees peut e^tre faite sur
24 heures.
Les cornets actuellement utilises ont une resolution eective de 1:4
Æ
. On peut consi-
derer que des scans sont confondus tant que l'angle entre les ascensions droites des
centres est plus petit que le dixieme de la resolution angulaire, correspondant a un










soit t 6 4min5 s;
ou encore a environ 250 scans puisque l'on fait un peu plus d'un tour par seconde. Au
maximum, on peut considerer que 250 scans successifs regardent la me^me region du
ciel. La couverture du ciel par COSMOSOMAS est repesentee par la Fig. E.1 dans






La prise de donnees a commence au mois de mai 1999. Ces premieres donnees ont
surtout servi a stabiliser l'experience du point de vue des detecteurs, de la cryogenie et
de l'electronique d'acquisition. L'analyse a montre la presence d'un eet systematique
de tres grande amplitude probablement du^ au rayonnement thermique issu du sol.
Il a ete decide d'isoler l'experience du sol en posant un bouclier thermique. Cette
precaution s'est averee tres fructueuse puisque l'amplitude de l'eet systematique a
ete divisee par un facteur 5. Dans la suite, nous ne parlerons que des donnees recentes,
en presence du bouclier thermique.
3.1 Allure des donnees
Les donnees sont prises a la cadence de 225 Hz. La carte d'acquisition ne permet
pas de stocker l'ensemble des donnees brutes (cela represente 230 Mo par jour). La
methode utilisee pour reduire ces donnees est de moyenner 30 scans consecutifs en
un cercle puis de stocker sur disque dur les 212 premieres harmoniques de Fourier du
signal (chier de 10 Mo).
Apres reconstruction, nous avons environ 3000 cercles de 212 echantillons. Comme les
cercles ont une ouverture de 20
Æ
, ils ont une longueur angulaire de 61:5
Æ
et sont donc
echantillonnes tous les 0:29
Æ
en moyenne. Au premier abord, les donnees presentent
des oscillations tres importantes correspondant a une frequence de 50 Hz. Cette contri-
bution est celle de l'alimentation electrique et peut e^tre soustraite par ltrage dans
l'espace de Fourier sans retirer de signal puisque la frequence de rotation est de
1.08 Hz (50 n'est pas multiple de 1.08). C'est cette solution que nous avons adoptee
dans cette analyse mais il serait preferable de soustraire le 50 Hz plus en amont dans
la cha^ne de la prise de donnees (nous avons propose dierents moyens d'y parvenir
a la collaboration).
La deuxieme etape de nettoyage consiste a couper les donnees correspondant a l'ob-
servation du Soleil ou de la Lune. Les rares cercles defectueux sont egalement coupes
(il y en a typiquement 5 ou 6 sur 3000).
Ces deux etapes terminees, les donnees restantes sont directement exploitables
(voir Fig. 3.1). Les gures presentees dans cette partie ont ete construites a par-
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tir des donnees prises le 1
er
fevrier 2000, avec le canal a 13 GHz. Comme annonce
Fig. 3.1: Donnees apres ltrage du 50 Hz et soustraction des mauvaises donnees.
precedemment, le signal presente au premier ordre un eet systematique periodique.
L'amplitude de cet eet est 5 fois plus faible gra^ce au bouclier thermique recouvrant
le sol. Il reste cependant largement dominant.
3.2 Destriage
Nous voulons retirer des donnees la contribution instrumentale au niveau moyen
de chaque cercle ainsi que l'eet systematique, du^ en grande partie a l'atmosphere.
La diÆculte est de separer les contributions du ciel (a conserver), de l'atmosphere (a
soutraire) et de l'instrument (a soustraire).
Le destriage eectue ici est plus simple que celui presente dans la deuxieme par-
tie de cette these. Il ne consiste pas a utiliser les intersections pour contraindre le
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signal. Nous utilisons ici le fait que la forme de l'eet systematique est pratiquement
constante. Apres avoir elimine dans un premier temps les derives tres basse frequence
en mettant la moyenne de chaque cercle a 0, appara^t l'eet systematique synchrone
(voir Fig. 3.2). Nous designerons la forme estimee de l'eet systematique par le mot
anglais abondamment utilise, template (signiant gabarit).
Le point important ici est la determination de la forme du template. Nous allons
pour cela modeliser les mesures m
i;k





















Le niveau moyen O
i
de chaque cercle etant du^ au ciel (atmosphere et source astrophy-
sique
1
) et au bruit instrumental. La contribution du template y
k
(dont la valeur ne
depend que de la position angulaire k le long des cercles) au signal total est modulee
par une amplitude pouvant varier d'un cercle a l'autre an de prendre en compte
d'eventuelles variations de gain dans le detecteur avec le temps. Enn, nous ajoutons
bien evidemment la contribution du ciel s
i;k
.
La demarche consiste a estimer les niveaux moyens O
i
et les amplitudes a
i
etant
donne le template y
k
. L'important est de bien determiner ce template. Pour cela,
nous procedons de facon iterative en utilisant des cartes de poids nous permettant de
separer les sources du fond de ciel (voir Fig. 3.3). Pour la premiere iteration, toutes
les mesures contribuent avec le me^me poids puisque nous ne savons pas encore ce qui
se trouve dans les donnees.
Nous allons utiliser trois cartes dierentes : la carte des donnees brutes, m
i;k
, la carte
des donnees brutes avec les cercles mis a moyenne nulle z
i;k
et la carte de residus r
i;k
obtenue en soustrayant a m
i;k
les niveaux moyens et les contributions du template.
Les iterations passent par les etapes suivantes :
1. a partir des donnees brutes m
i;k
, nous ajustons pour chaque cercle i son niveau
moyen O
i





2. nous construisons la carte de residus r
i;k
. La carte obtenue, de plus en plus
\propre", nous permet d'en deduire une nouvelle carte de poids. La carte de
poids s'obtient de la facon suivante : pour chaque position angulaire k le long
des cercles, nous faisons un histogramme des valeurs r
i;k
. Nous ajustons ensuite
sur cet histogramme une gaussienne (representant le fond du ciel) ainsi qu'un
polyno^me (representant les sources astrophysiques). Nous aectons un poids nul
aux points distants de plus de quelques  (typiquement 2 ou 3) de la moyenne
de la gaussienne. Les autres points ont un poids egal a l'unite ;
3. en utilisant cette nouvelle carte de poids, nous faisons de nouveau un histo-
gramme des valeurs z
i;k
associees a un poids non nul, a k xe. Nous ajustons
1
Un cercle voyant une source aura un niveau moyen plus eleve qu'un autre n'en voyant pas.
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(a) Donnees avec moyenne nulle
(b) Forme de l'eet systematique
Fig. 3.2: Determination de la forme de l'eet systematique.

A partir des donnees
brutes, nous avons mis chaque cercle a zero en lui soustrayant sa moyenne. Les
sources apparaissent et nous voyons que la forme de l'eet systematique est pra-
tiquement constante (gure (a)). Nous pouvons la determiner grossierement en
calculant la moyenne des donnees a position angulaire xee le long des cercles
(gure (b)).
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une gaussienne sur ces valeurs et la moyenne nous donne la valeur y
k
du template
au point k. De cette facon, les sources alterent de moins en moins le template
au cours de l'iteration ;
4. nous retournons a l'etape numero 1.
Fig. 3.3: Carte de poids obtenue apres 10 iterations. Les regions noires ont un poids
nul et les blanches un poids egal a 1. La carte de poids nous permet de localiser
les endroits du ciel ou se trouve une source. De cette facon, la determination du
template n'est pas contaminee par ces sources et ne contient que la contribution
de l'atmosphere et du bruit instrumental. La carte de poids est grossierement le
negatif de la carte de residus (comparer avec la Fig. 3.4). Dans le chier de donnees
utilise dans cette analyse, les premiers et derniers echantillons de chaque cercle sont
defectueux (raison pour le moment inconnue), c'est pourquoi leur poids est mis a
zero.
Les cartes de donnees obtenues ne sont pas encore satisfaisantes. Il reste un eet
systematique tres basse frequence le long de chaque cercle. Sans rien modier au




















Les fonctions sin et cos sont la pour prendre en compte les derives basses frequences
residuelles. Les angles 
k
sont les positions angulaires des echantillons k le long de
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chaque cercle. Pour simplier, et cela n'a aucune inuence sur les resultats, nous
supposons que le premier echantillon k = 0 se trouve a l'angle 
0
= 0 correspondant
au point du cercle de plus haute declinaison, c'est-a-dire le plus au Nord (terrestre).
Ce choix est completement arbitraire.
Les niveaux moyens O
i






sont determinees selon le
me^me procede iteratif et la carte de residus obtenue est cette fois-ci tres satisfaisante




sont petites devant les
amplitudes a
i
, ce qui justie notre hypothese consistant a ajouter un sinus et un
cosinus comme perturbation au template. Le processus que nous venons de decrire
Fig. 3.4: Residus obtenus apres 10 iterations. La forme du template est, apres 10
iterations, stable (l'algorithme est convergent), ainsi que la valeur du niveau moyen
de chaque cercle. La carte des residus associee est tres propre. Les sources sont
nettement visibles. Les premiers et derniers echantillons de chaque cercle sont
mauvais (probleme instrumental sur ce chier) et n'ont pas ete pris en compte
dans les calculs.
converge apres 5 ou 6 etapes et les donnees obtenues sont suÆsamment propres pour
en faire une carte du ciel.
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3.3 Fabrication de la carte du ciel
Pour faire une carte du ciel, nous devons e^tre capables d'associer a chaque echan-
tillon une direction sur le ciel aussi precise que possible.
Jusqu'a maintenant, nous avons suppose arbitrairement que le premier echantillon
(numerote 0) etait celui qui se trouvait a la declinaison maximale. Cette hypothese
n'est en general pas vraie et il nous faut determiner le decalage en phase pour l'en-
semble des cercles. Ce decalage provient du fait que lorsque l'on commence une prise
de donnees, on ne repere pas la position initiale du miroir par rapport au detecteur.
On la determine a posteriori a partir des donnees et c'est ce que nous expliquons dans
cette partie.
3.3.1 Recalage de la phase

A partir d'une source ponctuelle
φS
φS (t  +    t)∆S
φS φS S(t  )   = 2piS ∆(t  +    t)+
source ponctuelle
(t  )S
position du cercle sur le ciel
à l’instant t  +    t
à l’instant t





Fig. 3.5: Determination de la phase arbitraire a partir d'une source ponctuelle.
Le calcul de la phase arbitraire est indispensable pour faire une carte du ciel. Nous
utilisons le fait qu'en balayant le ciel a declinaison constante, une source ponctuelle
doit e^tre vue de telle maniere que la somme de ses positions angulaires doit e^tre
egale a 2. Cette disposition est symetrique lorsque l'on compte les angles a partir
du point de plus haute declinaison.
Au cours du balayage les cercles restent a declinaison constante ; ceci a pour





+t correspondant a des positions angulaires telles que leur somme doit e^tre
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est le nombre d'echantillons par cercle. L'echantillon 0 que nous supposions
en  = 0 (point de plus haute declinaison) est donc en realite en :

0





La degenerescence est levee des lors que l'on conna^t la declinaison de la source
observee, ce qui est toujours le cas en pratique. Cette methode a le merite d'e^tre








+t) il suÆt d'ajuster sur
l'image de la source dans les donnees une gaussienne a 2 dimensions aux deux moments
ou elle est visible.

A partir de la galaxie
Si aucune source ponctuelle n'est visible dans les donnees et que nous ne voyons
que la galaxie, il est encore possible de calculer la phase mais la methode est moins
precise que dans le cas d'une source ponctuelle. La galaxie est approximativement
Fig. 3.6: Determination de la phase a partir de la galaxie. La galaxie appara^t dans
les donnees sous la forme d'un sinus avec une phase. La position attendue (courbe
blanche reguliere) dans l'hypothese ou l'echantillon 0 se trouve en 
0
= 0 est
dephasee par rapport a la position observee (le dephasage en temps selon x provient
d'un probleme d'horloge a l'epoque et n'inue pas sur le calcul de la phase selon y).
Il suÆt d'extraire les courbes correspondant aux positions observees et attendues
et de calculer le dephasage (voir Fig. 3.7).
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plane et elle appara^t dans les donnees
2
(voir Fig. 3.6) sous la forme d'une fonction
sinus (avec une phase). Cette gure correspond a un chier de donnees ancien (mai
1999).
Pour calculer le dephasage entre la galaxie observee et la galaxie attendue, nous
determinons, pour chaque echantillon k les indices de cercle voyant un signal fort
(signe de la presence de la galaxie). Pour determiner ces indices de cercle, nous proce-
dons de la facon suivante : pour chaque echantillon k, nous aÆchons toutes les valeurs
sur les cercles et essayons d'ajuster une gaussienne
3
rendant compte de la galaxie sur
ces mesures (le fond de ciel appara^t plat). Cet ajustement est parfois impossible,
par exemple lorsque l'emission de la galaxie n'est pas nettement superieure au niveau
moyen du fond du ciel ; dans ce cas les points obtenus peuvent e^tre tres eloignes de la
position reelle de la galaxie (par exemple pour les echantillons d'indices compris entre
110 et 127, a comparer avec le signal galactique pour ces indices dans la Fig. 3.6) et
nous leur attribuons un poids nul. Inversement, les points qui sont bien separes du
Fig. 3.7: Calcul du dephasage entre la galaxie observee et la galaxie attendue
Les losanges representent les points se trouvant probablement dans la galaxie. La
courbe continue est un ajustement d'une fonction sinus sur ces points auxquels ont
ete attribues des poids (lire le texte pour les details).
fond du ciel ont un poids egal a l'unite et nous essayons d'ajuster une fonction sinus
sur ces points. Le resultat est represente par la courbe continue.
La courbe attendue selon notre hypothese de phase 
0
= 0 est representee par la
courbe tiretee. Le dephase entre ces deux courbes est calcule en dephasant continu^ment
2

A cette epoque, nous avions 128 echantillons par cercle.
3
Ce n'est pas un histogramme !
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l'une des courbes par rapport a l'autre et en determinant pour quelle phase la corre-
lation est maximale. La phase correspondante est la valeur du dephasage recherche.
3.3.2 Carte du ciel
Une fois connue la phase aleatoire, nous pouvons construire la carte du ciel. Il
faut pour cela ecrire la loi de la reexion sur le miroir plan en rotation sachant qu'un
rayon lumineux n'arrive sur le detecteur que s'il quitte le miroir plan avec l'angle 
dish
(voir Fig. 2.1). Les rayons detectes proviennent des directions u^(t) telles que :
u^(t) = 2( v^ : n^(t) ) n^(t)  v^
ou les vecteurs u^, v^ et n^ sont denis dans la Fig. 2.1.
La projection des donnees en carte du ciel se fait pour le moment de facon classique :
tous les echantillons tombant dans le me^me pixel du ciel sont moyennes et la valeur
obtenue est la valeur du ciel en ce pixel. La projection des donnees destriees de la
Fig. 3.4 est montree dans la Fig. 3.8. Les donnees exploitees ici couvrent la region










Fig. 3.8: Carte du ciel obtenue a partir de la Fig. 3.4. Apres le calcul de la phase





(nous avons ici 1440  81 pixels). La carte couvre 24 heures (en




. Les donnees ont ete legerement
surechantillonnees de facon a ce chaque pixel ait ete vu au moins une fois.
du Cygne. La source ponctuelle visible a une ascension droite d'environ 20 heures et
de declinaison proche de 40
Æ
est Cygnus A. L'ensemble tres lumineux a droite est
le complexe Cygnus X. Cygnus A et X se trouvent dans le plan de la Voie Lactee
(comparer avec la position moyenne de la Voie Lactee en coordonnees equatoriales
dans l'appendice E page 243).
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Nous determinons le lobe en faisant l'image d'une source ponctuelle, comme Cy-
gnus A. Nous voyons cette source dans les donnees a deux moments dierents, comme
nous l'avons vu precedemment. Ceci nous permet d'etudier le lobe pour deux posi-
tions dierentes symetriques du miroir par rapport aux detecteurs et donc de tester
la qualite de l'alignement. Nous commencons par isoler les portions de donnees qui
voient la source puis nous agrandissons l'image de la source, ce qui est montre dans
les Figs. 3.9(a) et 3.9(b). Nous ajustons sur chacun de ces lobes une gaussienne a deux
(a) Premier passage sur Cygnus A. (b) Second passage sur Cygnus A.
Fig. 3.9: Observations de Cygnus A. Les images obtenues donnent une image du lobe
correspondant a deux positions dierentes du miroir plan en rotation par rapport
au detecteur. La ligne superposee dans chaque gure indique la direction dans la-
quelle le balayage s'eectue. Les donnees representees ici ont ete surechantillonnees.
dimensions non circulaire ; les resultats sont montres dans les Figs. 3.10. L'ajustement
est tres bon (nos lobes sont donc gaussiens, ce qui est tres positif) et les meilleurs
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(a) Ajustement d'une gaussienne sur le
lobe lors du premier passage sur Cygnus A.
(b) Ajustement d'une gaussienne sur le
lobe lors du second passage sur Cygnus A.
Fig. 3.10: Ajustement de gaussiennes 2D non symetriques sur les lobes. L'ajuste-
ment des gaussiennes 2D non symetriques sur les lobes est tres bon. Nous voyons
que le lobe diere selon la direction de balayage. L'ajustement a ete realise sur
les lobes surechantillonnes.
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Lorsque, plus tard, nous voudrons faire l'analyse des uctuations de temperature du
CMB, il sera tres utile d'approximer nos lobes par des lobes gaussiens symetriques.
Pour cette raison, il est interessant de comparer nos lobes aux lobes gaussiens sy-
metriques les plus proches. Ces ajustements sont montres dans les Figs. 3.11. An
(a) Ajustement sur le premier lobe (b) Ajustement sur le second lobe
Fig. 3.11: Comparaison de nos lobes avec des lobes gaussiens symetriques. Nous
avons trace la repartition des points des lobes en fonction de leur distance aux
centres.
d'estimer l'erreur commise en approximant nos lobes reels par des lobes gaussiens
symetriques, il nous faut etudier l'evolution du ux recu en fonction de l'ouverture.
Ce procede s'appelle photometrie d'ouverture et permet de quantier la quantite de
lumiere recue. Les resultats sont presentes dans les Figs. 3.12. Ces gures montrent
que l'erreur commise est faible (le calcul montre qu'elle est de l'ordre du pourcent).
3.5 Calibration sur la source Cygnus A
Il est possible de calibrer un instrument sur une source ponctuelle dont le ux
est connu des lors que le lobe de l'instrument est connu. Nous voulons determiner
le coeÆcient de calibration  permettant de convertir l'unite de mesure de l'instru-
ment (proportionnel a des Volts et que nous noterons \ud") en temperature. Nous
expliquons dans cette partie comment nous nous calibrons sur Cygnus A.
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(a) Comparaison des ux integres en fonction
de l'ouverture (lobe 1).
(b) Comparaison des ux integres en fonction
de l'ouverture (lobe 2).
Fig. 3.12: Photometrie d'ouverture comparative entre nos lobes reels et des lobes
gaussiens symetriques.
3.5.1 Correction des variations du gain
Nous allons tout d'abord utiliser un signal supplementaire (dit signal de calibra-
tion), representant les variations du gain au cours du temps. En eet, l'electronique
d'acquisition et de mesure de l'experience est soumise a des uctuations (occasionnees
par exemple par la decharge des batteries d'alimentation) se traduisant par des in-
stabilites dans le gain du detecteur. Pour la calibration, il est essentiel de savoir
comment il varie. Le signal de calibration consiste a ajouter periodiquement au signal
provenant du ciel un autre signal connu (un creneau dans notre cas) dont la trace
peut facilement e^tre retrouvee apres son passage dans l'electronique de lecture. La
comparaison du signal en entree et du signal en sortie permet d'estimer la valeur du
gain a ce moment. Dans les chiers de donnees, nous avons une valeur de gain par
cercle, c'est-a-dire une valeur toutes les 30 secondes environ. Il suÆt alors de diviser
les donnees brutes par le gain pour avoir des donnees corrigees des variations du gain
(elles sont donc \a gain constant"). C'est sur ces donnees que nous pouvons calibrer
l'instrument.
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3.5.2 Temperature d'antenne et emission de Cygnus A
Considerons une source ayant une temperature de brillance T
S
. Cette temperature



















c'est la formule du corps noir ecrite dans le domaine de Rayleigh-Jeans (h  kT ,
nous observons des ondes centimetriques). Le ux emis integre sur l'angle solide sous-






























Le ux S de Cygnus A, exprime en Jansky (Jy) est bien connu (voir Fig. 3.13). La
Fig. 3.13: Spectre de Cygnus A. L'emission de Cygnus A a 13 GHz est de l'ordre de
100 Jy.
formule permettant d'estimer le ux du signe pour des frequences comprises entre
2 GHz et 31 GHz est (Baars et al., 1977) :
logS(Jy) = a + b log (MHz)
avec a = 7:161 0:053
et b =  1:244 0:014:
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Jy d'ou une erreur de 30 %:
Une source de temperature T
S
induit dans l'antenne un signal appele temperature
d'antenne. Cette temperature est denie de la facon suivante : c'est la temperature T
A
d'un corps noir qui entourerait completement l'antenne et induirait la me^me puissance
de bruit que la source de temperature T
S
. La puissance recue du corps noir par
























est la taille du lobe de l'antenne. D'autre part, la puissance emise par la source





, la temperature s'exprime simplement en fonction des























Nous avons dans les donnees deux mesures de Cygnus A correspondant a deux lobes
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l'erreur sur le ux de la source (que nous ne pourrons pas reduire) est donc largement
dominante devant celle sur le lobe. Finalement, l'erreur totale sur la temperature







ce qui nous donne :
T
A
= 76 23 mK:
Cela signie que l'observation de Cygnus A par notre instrument doit correspondre
a une valeur de T
A
mK. La valeur maximale observee, en unite des donnees est de
0:0034 0:0002 ud (c'est le maximum du meilleur ajustement gaussien du lobe). Le





= 22 6 K:ud
 1
:
Le probleme apparaissant dans cette determination est que la rms du bruit blanc
depend de la pixelisation. Ce n'est pas trop ge^nant dans ce cas car la source d'erreur
dominante est celle sur le ux de la source.
Il est egalement possible de determiner le coeÆcient de calibration en utilisant le
ux total pluto^t que le ux au maximum. C'est me^me en general meilleur car on
utilise l'information contenue dans l'ensemble du lobe, pas seulement en un point. Le
probleme de l'estimation de la valeur maximale du ux ne se pose plus. On montre













































est donne dans les Eqs. 3.4
et 3.5. L'erreur sur ce coeÆcient de calibration est largement dominee par celle sur le
ux de la source et nous trouvons une valeur 
0










= 22 6 K:ud
 1
:
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Le coeÆcient moyen obtenu avec cette methode donne une valeur parfaitement com-
patible avec la valeur obtenue en utilisant le maximum du ux.





ceci pour une seule journee de donnees et pour un seul canal. Si nous ramenons ce
bruit a la taille d'un lobe (de l'ordre de 1 degre carre), nous trouvons :
rms(bruit blanc) = 880 240 K par lobe:
Ce resultat signie qu'en une centaine de jours, et pour une resolution angulaire de
2 degres, nous arrivons au niveau des anisotropies de temperature du CMB.
3.6 Conclusions et perspectives
L'analyse preliminaire des donnees de COSMOSOMAS sur une seule journee de
donnees permet de calibrer l'instrument avec une erreur de 30 %, due a l'incertitude
sur le ux de Cygnus A. Nous ne pouvons pas esperer nous calibrer a mieux de 30 %
et il nous faut chercher d'autres sources ou d'autres facons de se calibrer.
Avec cette calibration, nous avons montre que le bruit blanc de la carte avait une
rms de l'ordre du millikelvin (avec des pixels de 0.04 degres carre). Potentiellement,
COSMOSOMAS a donc la sensibilite requise pour voir dans ses mesures le dipo^le
en un seul jour de donnees. Notons que dans la zone couverte par COSMOSOMAS,
le dipo^le a son amplitude maximale, de l'ordre de 6 mK. Cependant, la methode de
destriage utilisee ici retire ce dipo^le (nous avons ajuste un sinus et un cosinus le long
de chaque cercle et c'est justement la forme que prend le dipo^le). L'intere^t majeur
d'observer le dipo^le est la possibilite de pouvoir faire une calibration sur une source
etendue bien connue. Son observation dans les donnees constitue une prochaine etape
dans l'analyse des donnees de COSMOSOMAS.
Rappelons que la prise de donnees a lieu pratiquement en continu, ce qui signie
qu'apres un an d'acquisition, nous disposerons d'environ 1500 cartes (nous avons 4
canaux de frequence et deux voies pour le canal a 10 GHz). Il est egalement prevu
d'ajouter un canal a 30 GHz. Une analyse plus complete des donnees utilisera simul-
tanement l'information provenant des dierents canaux de frequence. L'accumulation
de donnees nous permettra d'avoir acces aux anisotropies du CMB.
Quant a l'emission polarisee de la galaxie, nous avons propose a la collaboration de
modier le cryostat de facon a pouvoir tourner a la demande l'ensemble de detection.
Rappelons que pour mesurer les parametres de Stokes du rayonnement, nous avons
besoin de faire au moins 3 mesures a 3 angles dierents. La position actuelle xe du
cryostat ne permet pas de faire ces mesures.
L'experience que nous allons acquerir nous permettra de mieux comprendre l'eet
systematique present dans les donnees : sa correlation avec l'atmosphere est tres nette
et n'a pas encore ete exploitee (voir les Figs. 3.14).
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En outre, nous pouvons esperer ameliorer la qualite intrinseque des donnees : le
50 Hz actuellement present devrait prochainement e^tre soustrait des l'acquisition.
Nous envisageons egalement de conserver l'integralite des donnees, pluto^t que les co-
eÆcients de Fourier moyennes. Nous pourrons tester des methodes plus sophistiquees
pour construire les cercles a partir des scans individuels.
(a) Eet de l'atmosphere. (b) Eet systematique.
Fig. 3.14: Comparaison de l'eet systematique avec l'eet atmospherique. L'eet
atmospherique provient du fait que l'epaisseur d'air traverse par un rayon lumi-
neux depend de sa direction d'incidence. Cette epaisseur est plus petite pour un
rayon venant du zenith que pour un rayon venant de l'horizon. La courbe mon-
trant la variation de cet eet le long des cercles est montree dans la gure (a)
5
.
L'eet systematique de la gure (b) est celui que nous avons soustrait dans l'ana-
lyse de donnees.
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J'espere avoir convaincu le lecteur que la cosmologie se trouve a une epoque
charniere de son histoire. D'une part, les progres theoriques accomplis ces 20 dernieres
annees ont permis d'avoir une vision beaucoup plus coherente de l'univers ; je pense
particulierement a l'ination que j'ai decrite page 60. D'autre part, les progres techno-
logiques continuels, notamment lies a la detection du rayonnement, nous permettent
aujourd'hui de sonder nement l'univers tel qu'il etait quelques centaines de milliers




Il existe beaucoup d'autres methodes pour acceder aux parametres cosmologiques. Par
exemple, j'ai presente les resultats des supernov de type Ia (page 24) ; ces explosions
d'etoiles en n de vie dont le fonctionnement n'est toujours pas vraiment compris,
ont permis ces dernieres annees a la constante cosmologique d'e^tre a nouveau d'ac-
tualite. Elle l'avait deja ete une premiere fois il y a pres d'un siecle lorsqu'Einstein
l'introduisit dans ses equations pour avoir une solution d'univers statique.
Le satellite Planck aura vraisemblablement un impact majeur dans notre com-
prehension de l'univers. Tout d'abord du point de vue cosmologique. En eet, le but
majeur de la mission est de mesurer a des echelles angulaires de l'ordre de quelques
minutes d'arc et sur tout le ciel les anisotropies de temperature du CMB, ainsi que sa
polarisation, ceci avec une sensibilite de l'ordre du microKelvin. J'ai explique page 90
quelle information physique etait contenue dans ce rayonnement fossile. Les perfor-
mances annoncees du satellite devraient permettre une mesure pratiquement complete
du spectre de puissance des anisotropies de temperature du CMB (certains physi-
ciens parlent me^me de mesure denitive). Les simulations ont permis de montrer que
la precision sur les parametres cosmologiques que l'on pouvait attendre de Planck
etaient de l'ordre du pourcent. La mesure des spectres de polarisation ne sera pas
d'aussi bonne qualite car la polarisation, plus faible, est bien plus diÆcile a mesurer.
J'espere que la methode presentee page 129 s'averera interessante en pratique.
Pour que Planck puisse tenir ses promesses, il faut que notre communaute
soit capable de soustraire l'eet des avant-plans contaminants. Le destriage presente
page 163 pretend remplir ce ro^le en ce qui concerne certains eets instrumentaux.
Quant aux eets astrophysiques comme l'emission galactique qui n'est pas encore
bien connue (particulierement vrai pour sa composante polarisee), il nous reste encore
quelques annees pour ameliorer nos connaissances. Des tres nombreuses experiences
6
en cours ou prevues devraient nous permettre d'avoir des cartes du ciel a dierentes
frequences suÆsamment precises (en resolution angulaire et en sensibilite) pour que
nous puissions mieux comprendre les avant-plans astrophysiques se superposant au
rayonnement fossile.
6









Dans cet appendice, on donne les formules de recurrence entre les harmoniques
spheriques de spin-2. On donne egalement les liens entre les notations de Zaldar-
riaga (1998) et de Kamionkowski et al. (1997).
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(introduites par kamionkowski) telles que, pour les












































Les indices G et C sur les coeÆcients du developpement signient Gradient et Curl
(rotationnel). Nous allons montrer que G est lie au champ de polarisation E (par
analogie avec le champ electrique qui est le Gradient d'un potentiel scalaire, donc
un vrai vecteur) et C est lie au champ B (par analogie avec le champ magnetique
qui peut s'ecrire comme le rotationnel d'un potentiel vecteur, c'est donc un pseudo-
vecteur).
On peut aussi utiliser d'autres fonctions, les harmoniques spheriques de spin-2, bien














, on obtient :
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pour les coeÆcients des developpements. On retrouve bien le fait que G est lie au
champ E et que C est lie au champ B.
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B. SPECTRES DE PUISSANCE SUR UNE SPH

ERE
Sont donnees ici les formules de base concernant les polyno^mes de Legendre et les
harmoniques spheriques usuelles ainsi que les harmoniques spheriques tensorielles (de
spin s). Pour d'autres precisions, les articles de base sont Newman & Penrose (1966)
et Goldberg et al. (1967).
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C. DESTRIAGE DE LA TEMP

ERATURE
Nous donnons ici les formules pour le cas du destriage de donnees de temperature
avec des bolometres. Les hypotheses sont les me^mes que dans le cas polarise et nous
utilisons les me^mes notations pour designer des quantites communes.

A la place des
polarimetres, nous avons h bolometres. La mesure de ces bolometres ne depend pas





















est un scalaire, c'est la temperature du ciel dans la direction du point fi; j; Æg.



















et correspond a la matrice A du cas polarise. a
`
i




sont les fonctions servant a modeliser le bruit. Le destriage d'une constante
correspond a n
t
= 1 et f
`
i
= 1. Le 
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Nous utilisons le fait que la temperature du ciel dans la direction fi; j; Æg est la me^me
que celle dans la direction fj; i; Æg, puisque ces deux points sont les me^mes et que
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Le cas particulier du destriage de constante fait appara^tre une degenerescence car
les n amplitudes a ajuster n'interviennent qu'a travers leurs dierences. Il suÆt de
xer l'une de ces constantes par exemple pour pouvoir resoudre le systeme. Dans le
cas general, la matrice a inverser a pour dimensions n n. Si l'on n'a qu'un seul





ou sigma est l'erreur du bolometre sur les
mesures le long du cercle i.
D. APPROXIMATION DE L'ATMOSPH

ERE PLANE
L'approximation de l'atmosphere plane consiste a dire que l'observation se fait
suÆsamment proche du zenith pour pouvoir approximer l'(atmo-)sphere par son plan
tangent.
L'epaisseur d'atmosphere traversee par un rayon incident dans une direction
b
n depend
de cette direction. Elle est minimale quand on regarde vers le zenith. Si  est l'angle
entre
b
n et le zenith (0 6  6 90
Æ
) alors l'epaisseur exacte (atmosphere courbe) tra-











+ 2Rh  R cos ; (D.1)
ou R est le rayon de la Terre ( 6400 km) et h l'epaisseur de l'atmosphere au zenith








Un developpement limite de e
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valable pour  6 83
Æ
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 pour  6 83
Æ
et est de l'ordre de 0.04 % au maximum dans le cas de COSMOSOMAS puisque l'on
est au pire a 19
Æ
du zenith.








Approximation de l'atmosphere plane 242
Fig. D.1: Erreur relative entre l'atmosphere exacte et l'approximation de l'at-
mosphere plane. L'angle zenithal est l'angle separant la direction incidente et
le zenith (angle note  dans les Eqs. D.1 et D.2).





Zone couverte par COSMOSOMAS
Fig. E.1: Position moyenne de la Voie Lactee en coordonnees equatoriales. On a
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